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AVANT-PROPOS. 



Cet Ouvrage, publié à la demande de mes anciens élèves, 
comprend tout ce qui est exigé des candidats aux brevets 
simple et supérieur de Capitaine au long cours; mais il contient 
un peu plus : j'ai tenu en efîet à ce que ce Cours soit complet, 
c'est-à-dire renferme tous les renseignements théoriques et 
pratiques qu'un Capitaine de navire moderne peut avoir besoin 
de connaître. 

Je me suis toutefois efforcé de présenter les matières sous 
leur jour le plus simple, n'employant que des méthodes acces- 
sibles à quiconque possède les éléments de Mathématiques 
compris dans le programme d'enseignement des Ecoles d'Hy- 
drographie. 

Dans le but de donner à mon travail le maximum de clarté 
et de cohésion, je ne me suis pas astreint à suivre l'ordre 
indiqué par le programme; j'ai même placé dans le Cours 
d^ Astronomie certaines questions de navigation théorique qui 
y sont mieux à leur place, indiquant simplement par un asté- 
risque, dans la Table des matières du premier Volume, celles 
de ces questions qui font officiellement partie du second. 

Il me semble qu'ainsi dégagé de tous les impedimenta qui 
l'encombrent habituellement, le Cours de navigation gagné 
beaucoup en netteté et devient, par suite, plus facile à com- 
prendre et à retenir. 

La rapidité du calcul du point à la mer étant un élément de 
sécurité des plus importants, avec les vitesses de nos navires 
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actuels, j'ai cru bien faire en consacrant quelques pages à 
Pexposé des Tables de point auxiliaire de mon savant col- 
lègue, M. F. Souillagouët, Ouvrage couronné par F Académie 
des Sciences et qui devrait se trouver entre les mains de tout 
Capitaine désireux de calculer vite et bien. 

Pour rédiger le Cours de navigation je me suis fréquem- 
ment inspiré des leçons si claires et si pratiques de mes anciens 
Professeurs de l'Ecole Navale, notamment pour la description 
du sextant, la description du mécanisme des chronomètres et 
rétude des erreurs du point : il m'était impossible de trouver 
de meilleurs guides. 

J'ai, en outre, emprunté au Manuel des instruments nau- 
tiques de M. le Commandant Guyou, les Cartes d'égale incli- 
naison et d'égale intensité magnétique horizontale, indispen- 
sables pour résoudre complètement le problème capital de la 
compensation des compas. 

Je m'estimerai heureux si, malgré les imperfections inévi- 
tables d'une première publication, mon travail peut être. utile 
aux Navigateurs et faciliter, aux élèves des Écoles d'Hydro- 
graphie, l'étude de leurs deux Cours les plus importants. 

Saint-Brieuc, le 5 juillet igoS. 
P. G. 



TV. B. — J'ai supposé, en rédigeant ce Cours, que le Lecteur 

possédait les nouvelles Tables si. pratiques et si commodes de 
Friocourty officiellement adoptées par l'École Navale. Toute- 
fois, comme beaucoup de marins se servent encore des Tables 
de Caillety on trouvera à la fiii du second Volume la corres- 
pondance des Tables de ces deux Auteurs. 
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1. L'Astronomie a pour but l'étude des astres et des phénomènes 
qu'ils peuvent nous présenter. 

Les astres sont le Soleil, la Lune et cette multitude de points 
brillants que l'on aperçoit dans le Ciel pendant les nuits sereines. 

2. Mouvement général des astres, — De prime abord les astres 
nous paraissent immobiles, mais il suffit d'observer l'un quelconque 
d'entre eux, pendant un certain temps, pour constater qu'il se 
déplace lentement par rapport à des repères fixes tels que maisons, 
clochers, arbres, etc. 

On reconnaît aussi que les astres semblent se diriger, tous 
ensemble, vers une même région du Ciel. 

3. Sphère céleste locale. — Les astres qui parsèment la voûte 
céleste sont isolés les uns des autres ; les distances qui les séparent 
de nous doivent être différentes et cependant ils nous paraissent 
également éloignés : ils nous font l'effet d'être placés sur une sphère 
de rayon immense dont notre œil serait le centre. 

Cette sphère, appelée sphère céleste locale ou simplement sphère 
locale j est purement idéale: néanmoins, pour plus de simplicité 
dans l'étude des corps célestes, nous supposerons qu'elle existe 
C. I 
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réellement et nous regarderons tous les astres comme se mouvant 
sur sa surface intérieure. 

La sphère locale d'un observateur est donc une sphère idéale^ 
de rayon immense mais arbitraire, ayant pour centre l'œil de 
l'observateur, et sur la surface intérieure de laquelle paraissent 
se mouvoir tous les astres. 

Le point O {fig. i) représentant l'œil de l'observateur; OA, 

Fig. i. 




OA', OA'', . . . , les directions suivant lesquelles il aperçoit les 
astres A, A', A*', . . . , on voit que regarder ces astres comme placés 
sur la surface de la sphère céleste revient à les remplacer par leurs 
projections a, a', a", • . . sur cette sphère. 

Il ne peut résulter aucun inconvénient de cette substitution, 
puisque, les distances OA, OA', OA", . . . étant pour la plupart 
inconnues, on ne considère habituellement que les angles formés par 
ces directions, soit entre elles, soit avec des directions fixes et bien 
déterminées. 



4. Verticale. Verticaux. — On appelle verticale d'un lieu, la 
direction de la pesanteur en ce lieu : on démontre en Physique que 
cette direction est donnée par le fil à plomb et qu'elle est normale, 
en chaque lieu, à la surface des eaux tranquilles. 

La verticale d'un lieu O {fig' i) perce la sphère locale en deux 
points diamétralement opposés : l'un Z, visible et situé au-dessus de 
la tête de l'observateur, s'appelle le zénith; l'autre Z', caché par le 
sol, s'appelle le nadir. 
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Le point où la verticale d'ua lieu rencontre la surface de la terre 
se nomme le pied de la verticale: à moins d'indications contraires, 
nous regarderons toujours l'œil de l'observateur comme placé au 
pied de la verticale du lieu où il se trouve. 

Tout plan passant par la verticale d'un lieu est un plan vertical ; 
l'intersection de ce plan avec la sphère locale est un grand cercle 
que l'on appelle un vertical. 

Le vertical de l'astre Al est donc le grand cercle ZaC obtenu en 
coupant la sphère locale par un plan contenant la verticale OZ et 
l'astre A. 

5. Horizon apparent. Horizon visible. — Tout plan perpendi- 
culaire à la verticale d'un lieu est un plan horizontal. 

On appelle horizon apparent d'un lieu, le plan horizontal mené 
par le pied de la verticale en ce lieu; on appelle surtout ainsi le 
grand cercle HH' {fig, i) qui est l'intersection du plan précédent 
avec la sphère locale. 

On appelle horizon visible d'un lieu, la courbe circulaire qui 
limite, à la surface de la terre, la vue d'un observateur placé en ce 
lieu. 

6. Coordonnées locales d'un astre, — Soient {Jig, i ) HH' 
l'horizon apparent d'un lieu O, OZ la verticale de ce lieu, Z le 
zénith, Z' le nadir et A un astre. 

Pour pouvoir préciser dans quelle direction se trouve l'astre A, il 
suffit évidemment de connaître : 

i® L'angle que fait le vertical ZaG de l'astre avec un vertical ori- 
gine, choisi une fois pour toutes, le vertical ZHZ' par exemple. Cet 
angle qui se nomme Vazimut de l'astre est mesuré par l'angle 
plan HOC du dièdre HZOC; il est aussi mesuré par l'arc d'hori- 
zon HC. 

On convient de compter les azimuts de o° à i8o® vers la droite 
ou vers la gauche, à partir du vertical origine. 

2® L'angle COA que fait avec l'horizon apparent, le rayon visuel 
qui va de l'observateur à l'astre. Cet angle se nomme la hauteur 
de l'astre au-dessus de l'horizon et a pour mesure l'arc de vertical CA. 

Souvent, au lieu de la hauteur d'un astre on considère son com- 
plément ZOA. Cet angle que l'on appelle la distance zénithale de 
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l'astre a pour mesure l'arc de vertical ZA compris entre le zénith et 
la projection de l'astre sur la sphère locale. 

La hauteur d'un astre est toujours moindre que 90" : on convient 
de la regarder comme positive ou négative selon que l'astre et le 
zénith sont d'un même côté de l'horizon apparent ou de côtés 
différents. 

L'azimut et la hauteur d'un astre sont ce que l'on appelle les 
coordonnées locales de cet astre. 

7. Distance angulaire de deux astres, — La distance angulaire 
de deux astres A et A' {fig- i) est l'angle AOA' formé par les direc- 
tions suivant lesquelles on les aperçoit. 

La connaissance des coordonnées locales simultanées de ces deux 
astres permet de calculer aisément leur distance angulaire. En 
effet, a et a' étant les projections de A et A' sur la sphère locale 
en traçant les arcs de grands cercles Za, Za', aa^ nous formons un 
triangle sphérique dans lequel on connaît: 

Za = N = distance zénithale de Tastre A, 
Za'= N'= distance zénithale de Tastre A', 
aZa' = Z'= différence des azimuts des astres A et A'. 

Ce triangle est donc déterminé et, par suite, en désignant par x 
l'arc aa' qui mesure la distance angulaire AOA', on a 

cosa? = cosN cosN'-4-sinN sinN'cosjc', 
formule qui permet d'obtenir x sans difficulté. 
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8. Observer un astre, c'est étudier sa forme, les phénomènes qui 
se produisent à sa surface et déterminer sa position exacte sur la 
sphère locale. 

Comme tous les astres sont en mouvement, ainsi que nous Pavons 
déjà constaté, une observation d'astre ne sera complète que si l'on 
indique l'instant où elle a été effectuée. 

Pour pouvoir procéder avec précision à l'étude du Ciel il faut 
donc posséder des instruments permettant : 

1° d'augmenter le plus possible la puissance de notre vue; 

2° de déterminer exactement les coordonnées locales des astres; 

3° de mesurer le temps. 

Nous allons donc décrire et étudier les instruments utilisés par 
les astronomes pour réaliser ces divers desiderata. 
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9. On appelle Optique, la partie de la Physique qui a pour but 
l'étude de la lumière. 

On a fait de nombreuses hypothèses sur la nature de la lumière : 
celle qui est admise généralement aujourd'hui, parce qu'elle permet 
d'expliquer aisément les faits mis en évidence par l'expérience, est 
celle des ondulations. 

D'après cette hypothèse, tout corps lumineux est le siège d^un 
mouvement vibratoire rapide qui se transmet à notre œil par 
V intermédiaire d'un fluide subtil et élastique, appelé éther, qui 
existe partout, même dans le vide, même dans les corps matériels. 
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10. Propagation de la lumière, — Quand la lumière se 
transmet librement dans un milieu transparent et homogène, elle 
marche en ligne droite. 

Si Ton dispose en effet entre Fœil et le point lumineux plusieurs 
écrans percés chacun d'un petit trou, on vérifie que Ton ne peut 
apercevoir le point lumineux, à travers les écrans, que lorsque les 
trous sont sur une même ligne droite passant par ce point. 

Une vérification grossière de ce principe important peut être 
obtenue de la manière suivante: si l'on fait entrer la lumière du 
Soleil par une très petite ouverture pratiquée dans le volet d'une 
chambre obscure, elle produit une raie lumineuse rectiligne due 
à l'illumination des poussières en suspension dans l'air. 

On donne le nom de rayon lumineux à toute droite partant d'un 
point lumineux et suivant laquelle la lumière se propage. 

H. Vitesse de propagation de la lumière, — Des expériences 
très précises exécutées par les physiciens Fizeau et Cornu ont permis 
de déterminer la vitesse de propagation de la lumière dans l'air. 

Cette vitesse est de 3oo 33o''"* ou, en chiffres ronds, de 76 000 lieues 
à la seconde. 

12. Corps transparents. Corps opaques, — Il existe un certain 
nombre de corps à travers lesquels les rayons lumineux peuvent 
passer en restant toujours distincts les uns des autres : ces corps sont 
dits diaphanes ou transparents. 

En regardant à travers les corps transparents, on peut distinguer 
nettement les objets placés derrière eux : tels sont le verre, le 
cristal, l'eau, les gaz. 

D'autres corps laissent passer la lumière mais en enchevêtrant 
tous les rayons lumineux, de sorte qu'on ne peut distinguer nettement 
les objets placés derrière eux : ce sont les corps translucides. Tels 
sont le verre dépoli, le papier, l'albâtre, la corne. 

Enfin il existe d'autres corps qui interceptent complètement les 
rayons lumineux : ces corps sont dits opaques. Tels sont les métaux, 
le bois, les pierres. 

Des corps opaques laissent cependant passer la lumière lorsqu'ils 
sont extrêmement minces ; c'est ce qui a lieu par exemple pour l'or 
en feuilles, qui laisse passer une lumière verdàtre. 
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Réflexion de la lumière sur les miroirs plans. 

13. Lorsqu'un rayon lumineux lA. (^fig» 2) vient rencontrer un 
miroir plan M, c'est-à-dire une surface plane, parfaitement polie et 
opaque, ce rayon est dévié et renvoyé dans une direction nouvelle 
et unique AR. 

Cette déviation est le phénomène appelé réflexion de la lumière. 

Pour mettre ce phénomène en évidence, on peut procéder de la 

manière suivante : on fait entrer dans une chambre obscure -un 





Fig. 2. 
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faisceau de rayons solaires, puis l'on interpose un miroir sur le 
trajet du faisceau. On voit aussitôt celui-ci se briser sur le miroir et 
prendre une direction unique et bien déterminée. 

Le point A oii le rayon lumineux rencontre le miroir M s'appelle 
le point d'incidence. On appelle plan dUncidence^ le plan déter- 
miné par le rayon incident lA et la normale AN au miroir, menée 
par le point d'incidence ; angle d'incidence l'angle lAN = i 
formé par le rayon incident et la normale ; angle de réflexion, 
l'angle NAR = r formé par le rayon réfléchi et la normale. 

14. Lois de la réflexion. Leur vérification expérimentale, — 
Le phénomène de la réflexion d'un rayon lumineux par un miroir 
plan obéit aux deux lois suivantes : 

L Le rayon incident j le rayon réfléchi et la normale sont dans 
un même plan ; 

IL L'angle d'incidence est égal à l'angle de réflexion. 

Il existe plusieurs procédés pour vérifier ces lois importantes; 
nous indiquerons simplement la vérification expérimentale que l'on 
peut en faire à l'aide de l'appareil de Silbermann. 

Cet appareil {fig- 3) consiste essentiellement en un cercle vertical 
gradué porté par un pied muni de trois vis calantes. 
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Ce cercle porte un miroir métallique m fixé en son centre, nor- 
malement au rayon vertical /raN. Il porte en outre deux alidades m A 
et mB, mobiles autour de son centre et munies chacune d^un tube 
de diamètre intérieur très petit, afin que les faisceaux lumineux qui 
les traversent puissent être considérés comme de simples rayons. 

Si, par l'une des alidades, A, on dirige un rayon lumineux sur le 
miroir m, Texpérience montre qu'en déplaçant convenablement 
l'alidade B, elle peut recueillir le rayon réfléchi. 




Comme, par construction, les axes des tubes décrivent un plan 
vertical parallèle à celui du cercle, la première loi est vérifiée. 

Pour vérifier la seconde il suffit de lire, sur les graduations du 
cercle, les valeurs des arcs NA et NB: on constate que ces deux arcs 
sont égaux. 

16. Image (Tun objet vu dans un miroir plan. — Quand on 
regarde dans un miroir plan, on croit voir derrière lui les objets qui 
sont placés devant. Les lois de la réflexion permettent d'expliquer 
facilement cette illusion. 

I® Considérons d'abord le cas d'un point unique P envoyant sur 




le miroir plan MM' {Jig. 4) ^^ rayon lumineux PA et prenons pour 
plan de la figure le plan d'incidence PAN de ce rayon. 
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On sait que le rayon réfléchi AR est également situé dans ce plan 
et que les angles PAN et NAR sont égaux. 

Or, si nous abaissons du point P la perpendiculaire PI sur le 
miroir et si nous la prolongeons jusqu'à sa rencontre en P' avec le 
rayon réfléchi AR, nous formons deux triangles rectangles PAI et 
P'AI qui sont égaux comme ayant le côté AI commun et les 
angles PAI et P'AI égaux comme compléments, Fun de Tangle 
d'incidence, l'autre de l'angle de réflexion. Donc PI=:P'I. 

Comme le même raisonnement s'appliquerait à tout autre rayon 
émané du point P, il en résulte que tous les rayons réfléchis passent 
par le point P', de sorte que, si un observateur place son œil en R, il 
voit les rayons réfléchis venant de P exactement comme s'ils éma- 
naient du point P', symétrique de P par rapport au miroir MM'. 

Le point P' est dit V image du point P dans le miroir. 

2" Considérons maintenant le cas d'un objet placé devant le 
miroir plan et soient A et B deux points de cet objet (Jig. 5). 

Fig. 5. 




Prenons pour plan de la figure le plan vertical contenant ces deux 
points : leurs images étant les points A' et B', symétriques de A et 
de B, l'image de AB sera la droite symétrique A'B'. 

L'image de AB paraîtra donc rençersée, car si le point B est le 
point le plus élevé au-dessus du miroir, la figure montre que son 
image B' est, au contraire, le point le plus bas au-dessous de MM'. 

L'observateur ayant son œil au point O, il est facile de se rendre 
compte de la marche des rayons lumineux qu'il reçoit des divers 
points de l'objet. Nous venons de voir en eflet que l'image du point A 
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était en A': l'observateur verra donc tous les rayons lumineux qui, 
partant de A', viendront pénétrer dans la pupille de son œil, c'est- 
à-dire tous ceux qui seront contenus dans le cône qui a le point A' 
comme sommet et la pupille ap comme base. Or, si a et a! sont les 
intersections de A'a et de A'^ avec MM', il est clair que les rayons 
reçus par l'œil seront ceux qui, émanés de A, resteront compris dans 
le cône qui a A pour sommet, aal pour base et qui sont réfléchis 
vers la pupille ap. 

Des constructions analogues donneraient les rayons lumineux 
émanés des autres points de l'objet. 

16. Champ (Tiin miroir plan pour une position déterminée de 
Vœil, — On appelle champ d'un miroir la région de l'espace qui 
peut être aperçue dans ce miroir, l'œil étant placé dans une posi- 
tion déterminée. Soit O {fig- 6) la position de l'œil que nous suppo- 

Fig. 6. 



serons réduit à un point. Tous les rayons réfléchis qui viennent du 
miroir et arrivent en O sont compris entre les droites OM et OM' 
qui joignent le point O aux bords M et M' de la surface réflé- 
chissante. 

Or, les rayons réfléchis OM et OM' correspondent à deux rayons 
incidents AM et A' M' dont les prolongements vont aboutir au 
point O', symétrique de O par rapport au miroir. 

Les seuls rayons qui arriveront au point O sont donc ceux qui se 
trouvent compris dans l'angle AO'A'. Dans l'espace, le champ est 
par suite limité par le miroir et par le cône qui a son sommet en O' 
et dont les génératrices s'appuient sur le contour extérieur du 
miroir. 

11 est clair que ce champ varie avec la position de l'œil. 

17. Position que doit occuper Vœil pour quHl puisse voir 
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V image dCun objet. — Supposons, pour fixer les idéeâ, que l'objet 
AB {fig- 7) soit rectiligne et que le plan passant par cet objet, per- 
pendiculairement au miroir, coupe celui-ci suivant une droite MM'. 
En prenant ce plan pour plan de la figure, on voit que l'image de AB 
est A'B'. Pour apercevoir le point A', il faut que l'œil soit placé 
au-dessus de MM' et se trouve entre les droites MC et M'C qui sont 
les rayons réfléchis extrêmes émanés de A. De même, pour aper- 
cevoir B', il faut que l'œil soit placé entre les droites MD et M'D'. 

Donc, pour voir l'image entière, il faut que l'œil se trouve entre 
les droites MD et M'C. 

Si l'on considère le phénomène dans l'espace, l'œil devra se placer 

Fig- 7- 

B D. 



dans la région commune à deux cônes qui ont pour sommets A'etB' 
et dont les génératrices s'appuient sur le contour extérieur du 
miroir. 

Réfraction de la lumière. 

18. Quand un rayon lumineux passe obliquement d'un milieu 
transparent homogène dans un autre milieu transparent homogène, 
mais de nature différente du premier, ce rayon est dévié de sa direc- 
tion primitive. 

C'est cette déviation qui constitue le phénomène connu sous le 
nom de réfraction de la lumière. 

Pour mettre en évidence le phénomène de la réfraction, on peut 
procéder de la manière suivante : on fait entrer dans une chambre 
obscure un pinceau de rayons solaires que l'on fait aboutir au fond 
d'un vase en verre V {^fig, 8) et l'on marque soigneusement le point a 
où arrive ce rayon lumineux. 

Si l'on remplit ensuite le vase avec de l'eau par exemple, on 
constate que le faisceau lumineux aboutit en un point c, plus rap- 
proché de la normale AN à la surface du liquide : il y a donc eu 
déviation du rayon lumineux. 

Si le vase, au lieu d'avoir une forme quelconque, est un vase 



12 



CHAPITaB I. — INSTRUMENTS D OBSERVATION. 

parallélépipédique à parois transparenles, si l'eau est trouble et Tair 
rempli de poussières en suspension, on peut suivre la marche du 
ra^'on lumineux et constater que c'est à la surface même du liquide 
que s'effectue la réfraction. 

On constate en outre que si, à l'aide d'un miroir, on fait arriver 
le rajon lumineux perpendiculairement à la surface du liquide, il 
ne subit aucune déviation. 

Le point A où le rajon lumineux vient rencontrer la surface de 
séparation des deux milieux s'appelle le point dHncidence; on 




appelle rayon incident le ravon lumineux qui, parti de la source 
lumineuse, vient aboutir au point d'incidence ; on donne le nom de 
rayon réfracté au ravon dé> ié dans le second milieu. L'angle SAX du 
ravon incident et de la normale est Xans^le d* incidence; Fani^le N' Ac 
formé par celle même normale et le rajon réfracté s'appelle X angle 
de réfraction, 

19. Remarque, — Quand un rayon lumineux SA \'ienl rencon- 
trer la surface libre d'un liquide transparent, il ne pénètre pas inté- 
gralemenl dans ce liquide : une partie se réfléchit en efl'el sur la 
surface libre en obéissant aux lois ordinaires de la réflexion. 

Pour s'en con\aincre, il suffit de placer l'œil en S\ de telle sorte 
que l'angle S* AN soit égal à NAS : on aperçoit alors dans cette 
direction la lumière rt4îéchie. 

11 ri'sulle de là que, chaque fois qu'un faisceau de ravons lumi- 
neux rencontre obliquement la surface de >êparalionde deux milieux 
lrans|iarents, il perd, en pénétrant du prtMiiier milieu dans le second, 
une certaine partie de son intensité : la pri> port ion de la lumière 
ix-fracltH* augmenle d'ailleurs quand l'angle d'incidence diminue. 

On jHHit >érilior ce fail important en rt*ce\ant dans une chambre 
noire un faî>ceau lumineux sur une lame de \erre par exemple. Si 
la lame est presque normale aux rayons incidents, les ravons réflé- 
chis sont iK^s peu intenses tandis que le faisceau qui tra\ erse la lame 
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est presque aussi brillant que le rayon incident. Au contraire, si 
Tangle d'incidence est voisin de 90°, c'est le faisceau réfléchi qui a 
une intensité presque égale à celle du faisceau incident tandis que 
le faisceau réfracté a une intensité presque nulle. 

20. Lois de la réfraction. Leur vérification expérimentale, — 
Les lois de la réfraction, découvertes par Descartes, sont au nombre 
de deux ; 

I. Le rayon incident, le rayon réfracté et la normale sont dans 
un même plan; 

II. Pour deux milieux donnés, le rapport du sinus de l'angle 
d'incidence au sinus de l'angle de réfraction est constant quel 
que soit l'angle d'incidence. 

Pour vérifier expérimentalement ces deux lois importantes, on se 
sert de l'appareil de Silbermann en adaptant, à la place du miroir 
dont nous nous étions servis pour la vérification des lois de la 
réflexion, un vase demi-cylindrique dont l'axe passe par le centre 
du cercle vertical. 

Ce vase est rempli d'un liquide transparent quelconque de manière 
que sa surface libre affleure le centre du cercle. 

Ceci fait, fixons l'alidade A (fig. 9) dans une position quelconque, 
puis, au moyen d'un miroir, faisons passer un rayon lumineux dans 




le tube A : ce rayon lumineux venant rencontrer la surface libre du 
liquide se réfracte et, comme les parois de la cuve sont cylindriques, 
sort perpendiculairement à la surface extérieure de la cuve, c'est- 
à-dire sans subir de déviation. 

On reconnaît alors qu'en déplaçant convenablement l'alidade B elle 
peut recueillir le rayon réfracté. 

Comme, par construction, les axes des tubes A et B décrivent un 
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plan vertical parallèle à celui du cercle, la première loi se trouve 
vérifiée. 

Pour vérifier la seconde, il suffit de lire, sur les graduations du 
cercle, les valeurs des arcs NA et N'B puis de former le rapport des 
sinus de ces deux arcs. Si l'on répète la même opération en donnant 
à l'alidade A des directions quelconques, on constate que l'on a 
constamment : 

sin i sin H 

~ = -; ; = . . , = CODSt. 

smr sinr 

21 . Remarque, — Si l'on voulait vérifier les lois de la réfraction 
de la lumière à travers un corps solide transparent, il suffirait de 
remplacer la cuve par un fragment du corps en question, après l'avoir 
préalablement taillé en forme de demi-cylindre. 

22. Indice de réfraction, — On appelle indice relatif de réfrac- 
tion d'une substance par rapport à une autre, le rapport constant n 
des sinus des angles d'incidence et de réfraction. Donc, par défini- 
tion, 

sini 

-; — = n, 

smr 

On voit que l'appareil de Silbermann permet de déterminer aisé- 
ment les indices de réfraction des corps solides et liquides par rapport 
a 1 air. 

23. Réfraction à tra{>ers une lame transparente à faces 
parallèles. — Soit MN (yî^. lo) une règle métallique portant un 

Fig. 10. 
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disque percé d'un trou très petit à chacune de ses deux extrémités. 

L'œil étant placé en O, visons un point très éloigné A, puis inter- 
posons sur le trajet du rayon lumineux AO une lame transparente L, 
à faces parallèles. 

Quelle que soit l'inclinaison de la lame L sur OA, on reconnaît que 
le point A se voit invariablement dans la direction MN. 
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Comme le rayon lumineux qui traverse L a été certainement dévié, 
nous devons conclure de cette expérience que les angles d'entrée et 
de sortie du rayon lumineux sont les mêmes et que l'épaisseur de L 
est négligeable vis-à-vis de la distance OA. 

24. Remarque, — On verrait absolument de même que si plu- 
sieurs lames transparentes à faces parallèles, d'épaisseurs et de sub- 
stances différentes, sont juxtaposées de manière à former une seule 
lame, le rayon incident est encore parallèle au rayon émergent. 

25. Indice de retour. — Soient ab et a'V {fig* 1 1 ) les deux faces 

Fig. II. 




parallèles d'une lame transparente et AB un rayon lumineux venant 
rencontrer ab au point B. 

D'après ce que nous venons de voir, le rayon de sortie CD est 
parallèle à AB. 

Or, en considérant le rayon AB comme émanant de A et en dési- 
gnant par n l'indioe de la lame par rapport à l'air, on a 



sini 
sinr 



= n. 



De même, si l'on désigne par n! l'indice de l'air par rapport à la lame, 
on a pour le rayon BC 



sin r , 
-; — «- = n . 
sini 



Or, sur la figure, on voit que r = r' comme alternes-internes et, 
comme i=:i\ il en résulte que cette dernière relation peut s'écrire 



et par suite que l'on a 



sinr , 

—. — ; = n , 
sin£ 



n' = — 
n 
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Ainsi doac, V indice de V air par rapport à un milieu est V inverse 
de l^ indice de ce milieu par rapport à l'air. 

Il suffit, par conséquent, de connaître l'un des deux indices pour 
avoir immédiatement l'autre. 

L'indice n* s'appelle V indice de retour, parce que, si le rayon lumi- 
mineux DC émanait du point D, il sortirait évidemment de la 
lame a6, a!V en suivant la direction BA. 

26. Indices relatif s de deux milieux quelconques, — L'appareil 
de Silbermann ne permet de déterminer les indices relatifs des milieux 
que par rapport à l'air. 

Or, il est important de savoir calculer l'indice relatif d'un milieu 
quelconque, par rapporta un autre milieu quelconque. Voici comment 
on y parvient : soient M et M' {^fig* 1 2 ) deux milieux superposés et 

Fig. 12. 




ayant leurs faces parallèles; n et ni leurs indices par rapport à 
l'air; ABCDE le trajet d'un rayon lumineux à travers l'ensemble 
formé par ces deux milieux. 

Si l'on désigne par i, r, i ^ r', f ^ r" les angles successifs d'inci- 
dence et de réfraction et par x l'indice inconnu du milieu M' par 
rapport à M, on a : 



sini 
sinr 



= /i, 



sinr 



smr 



sinr 



7 =ar, 



sin r* n' 



Multipliant membre à membre ces trois relations, il vient 



sini sint sin£ 



nx 



sinr sinr* sinr* n' 



c'est-à-dire 



• •# 



sin« _ _ n' 
sinr n 
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puisque i:=r^; i!=r', i^=r^. On voit donc que : le rapport des 
sinus des angles dUncidence et de réfraction, pour un rayon 
lumineux qui passe d'un milieu dans un autre, est égal au 
rapport inverse des indices de réfraction de ces deux milieux 
par rapport à Vair, 

27. Indices absolus de réfraction. — On appelle indice absolu 
de réfraction d'une substance transparente, l'indice de réfraction de 
cette substance par rapport au -vide. 

11 résulte de cette définition que l'indice de réfraction du vide est 
égal à I. 

L'indice absolu de l'air, déterminé avec une grande précision par 
des procédés que nous ne pouvons exposer ici, est égal à 1,000294- 

Or, il résulte de ce que nous venons de voir que, si la région M 
{fig- ï2) est occupée par le vide et la région M' par une substance 
quelconque, on a : 

- ,. 1 1 j .,/ sint" indice de M' par rapport à l'air 

Indice absolu de M = -; — : = -t-^^ 3 — ^rr-^ £-ï- , ,, . > 

sin/' indice de M par rapport a 1 air 

c'est-à-dire 

- j. L 1 j »,, indice de M' par rapport à Tair 
Indice absolu de M = ^-^ 



I ,000294 



car on sait que l'indice du vide par rapport à l'air est l'inverse de 
celui de l'air par rapport au vide. 
On peut donc écrire finalement que : 

Indice absolu de M'='indice de M' par rapport à l'air x i ,000294, 

ce qui nous montre que, pour obtenir des indices absolus des sub- 
stances transparentes, il suffit de multiplier par 1,000294 leurs 
indices relatif s par rapport à l'air, 

28. Remarque /. — Nous avons vu que l'indice x d'une substance 
par rapport à une autre avait pour expression : 



sin i n' 

X = — — = — , 
sinr n 



n' et n représentant les indices des deux substances par rapport à 
l'air. On a donc aussi : 

_ n' X 1 ,000294 _ n\ 
/i X 1 , 000294 ~ ni 
C. 2 
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en désignant par n\ et /i|, les indices absolus des deux milieux. Il 
résulte de là que : le rapport des sinus d'incidence et de 
réfraction^ pour un rayon lumineux qui pénètre d'un milieu 
dans un autre, est égal au rapport inverse des indices absolus 
de réfraction de ces deux milieux* 

I 

29. Remarque IL — Si Ton examine le Tableau des indices 
absolus de réfraction des substances solides, liquides ou gazeuses, 
on constate que ces indices croissent avec les densités de ces sub- 
stances. En d'autres termes, si deux substances ont des densités diffé- 
rentes, celle' qui a la plus grande densité a aussi le plus grand indice 
absolu de réfraction. 



30. Remarque III, — Il résulte de la remarque précédente que 
lorsqu'un rayon lumineux pénètre d' un milieu moins dense dans 
un milieu plus dense^ il se réfracte en se rapprochant de la nor- 
male. 

Soient en effet MN (Jig, i3) la surface de séparation de deux 

Fig. i3. 




milieux quelconques, AB le rayon incident, BC le rayon réfracté, 
n et n' les indices absolus des deux milieux. On a donc la relation 



sin i 
sin/* 



_ 
n 



Si nous supposons que la densité du milieu inférieur soit plus 
grande que celle du milieu supérieur, il résulte de la remarque pré- 
cédente que n' est plus grand que n^ de sorte que l'on a 



sin i 
sin/* 



> I 



OU 



sini > sinr 



el par suite 
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puisque i et r sont tous deux moindres que 90®. Cette remarque 
nous sera très utile par la suite. 
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31. Définition. — On appelle /en ««V/e* des masses transparentes, 
généralement en verre, limitées par deux surfaces sphériques ou par 
une surface sphérique et une surface plane. 

Comme les lentilles forment la partie essentielle des divers ins- 
truments d'optique qui servent à l'étude du ciel, il est indispensable 
d'en connaître les principales propriétés. 



32. Différentes sortes de lentilles. — Les lentilles se divisent en 
deux parties : les lentilles à bords minces, dont l'épaisseur va en 
croissant depuis les bords jusqu'au centre, et les lentilles à bords 
épais, dont l'épaisseur va en décroissant depuis les bords jusqu'au 
centre. 

Les lentilles à bords minces sont appelées aussi lentilles com^er- 
gentes parce que, si l'on enchâsse l'une d'elles L {fig. i4) dans le 

Fig. 14. 




volet d'une chambre obcure O, puis que l'on dirige sur elle, à l'aide 
d'un miroir M, un faisceau de rayons solaires parallèles, on voit les 
rayons lumineux qui ont traversé la lentille converger vers un 
même point F, formant ainsi un cône lumineux ayant la lentille pour 
base et le point F pour sommet. 
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Si l'on remplace la lentille à bords minces par une lentille L' 
(Jîg- i5) abords épais, en procédant comme ci-dessus, on constate 
que les rayons lumineux, en pénétrant dans la chambre, s'épa- 
nouissent et forment un tronc de cane lumineux ayant la lentille L' 
pour petite base : les rayons lumineux parallèles qui traversent une 

Fig. .5. 



lentille à bord épais deviennent donc divergents, d'oii le nom de len- 
tilles divergentes donné à ces lentilles. 

Les lentilles à bords minces comportent trois variétés : les lentilles 
bi-convexes telles que A {fig- i<J); les lentilles plan-convexes 
telles que A' et les ménisques convergents tels que A". 

Les lentilles à bords épais comportent également trois variétés : 



les lentilles bi-concaves telles que B; les lentilles plan-concaves 
telles que B' et les ménisques divergents tels que B". 

Les types les plus fréquemment employés dans les instruments 
d'optique que nous aurons à étudier sont : la lentille bi-convexe et 
la lentille bi-concave. 

Les autres variétés ne sont ordinairement pas employées isolément : 
habituellement elles sont assemblées pour former des lentilles bi- 
concaves ou bi-conveses. 

Nous n'étudierons donc que ces deux seuls types principaux. 
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33. Axe principal d'une lentille, — On appelle axe principal 
d'une lentille, la droite qui passe par les centres des deux surfaces 
sphériques qui constituent la lentille. 

34. Centre optique. Plan optique, — On Sippelle centre optique 
d'une lentille bi-convexe ou bi-concave, le point co (Jig, 17) qui 

Fig. 17. 
L 
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divise son épaisseur centrale en parties proportionnelles aux rayons 
des deux faces. 

Ainsi donc, w étant le centre optique de la lentille L ou de la 

lentille L', on a : 

wa _ R 

R étant le rayon de la face a et R' celui de la face a'. 

Si R = R', ce qui est le cas le plus fréquent, le seul dont nous 
nous occuperons, on voit que le point co est au milieu de l'épais- 
seur aa'. 

On appelle plan optique d'une lentille, le plan perpendiculaire 
à l'axe principal et passant par le centre optique. 

35. Axe secondaire. — On appelle axe secondaire d'une len- 
tille, «toute droite passant par le centre optique. 

36. Foyers principaux. Distance focale principale. — Étant 
donnée une lentille quelconque, nous avons vu que tout faisceau de 
rayons parallèles, traversant la lentille, devenait convergent ou diver- 
gent. Lorsque le faisceau est parallèle à l'axe principal, le point de 
concours des rayons déviés porte le nom de foyer principal de la 
lentille considérée. 

Ce foyer est dit réel ou virtuel selon qu'il se trouvé à l'opposé de 
la source lumineuse par rapport à la lentille, ou du même côté que 
celle-ci. 

La distance du foyer principal d'une lentille à son centre optique 
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s'appelle la distance focale principale ; on l'évalue habituellement 
en millimètres et on la désigne par /. 

37. Remarque, — Lorsqu'un rayon lumineux traverse une len- 
tille, il subit nécessairement deux réfractions successives puisqu'il 
traverse trois milieux transparents de densités différentes. 

Mais, comme les lentilles ont, en général, une faible épaisseur; 
comme dans tout ce qui suit nous n'aurons à considérer que des 
rayons sensiblement parallèles à l'axe principal, on démontre que 
l'on peut, sans erreur sensible, remplacer les deux réfractions 
successives par une réfraction unique, s'effectuant au point où la 
direction du rayon incident vient rencontrer le plan optique. 

C'est ce que nous admettrons désormais. 

Lentilles convergentes. 

38. Propriétés fondamentales, — Les lentilles convergentes 
jouissent d'un certain nombre de propriétés fondamentales très 
importantes : 

L Toute lentille com^ergente possède deux foyers principaux 
réels, situés sur l'axe principal et symétriques par rapport au 
centre optique. 

Soient en effet (fig- i8), L une lentille convergente enchâssée 

FIg. i8. 
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dans le volet d'une chambre noire, w son centre optique, xy son axe 
principal et RS une règle graduée en millimètres, fixée sur le volet 
parallèlement à xy. Si, à l'aide d'un miroir M, nous faisons tomber sur 
la lentille un faisceau de rayons solaires, parallèles à xy, on voit tous 
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ces rayons se concentrer en un point F que nous avons appelé /oj^er 
principal de la lentille. 

En déplaçant le curseur C et l'écran E qui lui est fixé, l'expérience 
montre que l'on peut toujours placer le point F sur cet écran, qui, 
par construction, est perpendiculaire sur RS. 

On vérifie alors que wS = FC, ce qui montre que F est sur xy ; de 
plus, en mesurant o>F ou son égale CS, on obtient la distance focale 
principale correspondant au foyer F. 

Si maintenant on retourne la lentille, en mettant à l'extérieur la 
face qui était tournée vers l'écran et en plaçant le centre optique au 
même point co, on constate que le nouveau foyer principal se trouve 
encore au point F de l'écran, si celui-ci n'a pas 'été déplacé. 

La lentille a donc bien deux foyers principaux réels ; ces deux 
foyers sont situés sur l'axe principal et ils sont bien symétriques par 
rapport au centre optique o). 

II. Tout rayon lumineux parallèle à Vaxe principal vient, 
après avoir traversé la lentille, passer par le joyer principal 
situé à V opposé de la source lumineuse par rapport à la lentille. 

Cette propriété découle immédiatement de la précédente, puisque 
nous venons de voir que tout rayon parallèle à xy^ tel que KL, 
venait converger au point F. 

III. Tout rayon lumineux dont la direction passe par le centre 
optique d\ine lentille convergente n^est pas dévié. 

Pour vérifier expérimentalement cette propriété, on peut se servir 
de l'appareil représenté ci-contre {fig. 19). 

Deux tubes T et T', de section intérieure très petite, sont installés 




sur un même support SS', de telle sorte que leurs axes soient 
exactement dans le prolongement l'un de l'autre. 

Le tube T porte un œilleton contre lequel on peut placer l'œil ; le 
tube T' est fixé contre la paroi d'une lanterne A, bien étanche à la 
lumière et dans laquelle on place un foyer lumineux quelconque; 
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enfin entre les deux tubes se trouve une lentille convergente L ayant 
son centre optique a> sur xy : une monture spéciale permet de lui 
donner diverses positions en la faisant tourner autour du point w. 

L'appareil étant installé dans une chambre obscure, si Ton place 
la lentille dans la position L, xy sera son axe principal et en regar- 
dant par l'œilleton, on constate que l'on aperçoit le rayon lumineux 
venu de la lanterne en suivant le trajet xy. 

Si l'on incline ensuite la lentille dans la position U, on constate 
encore que l'on aperçoit le rayon lumineux venu de A en suivant la 
direction xy: la propriété énoncée est donc vérifiée. 

IV. Les rayons lumineux émanés (Vun point brillant placé 
devant une lentille convergente, non loin de l'axe principal, 
vont^ après avoir traversé la lentille^ converger en un même 
point appelé /'image du premier. Si la distance du point brillant 
au plan optique est plus grande que la distance focale prin^ 
cipale, V image est réelle, c'est-à-dire peut se recevoir sur un 
écran; si la distance du point au plan optique est moindre que 
la distance focale principale, l'image est virtuelle, c^est-à-dire 
ne peut se dessiner sur un écran. 

Soient en effet L (fig» 20) une lentille convergente ayant son axe 
principal xy horizontal; F et F' ses foyers principaux; E un écran 

Fig. 20. 




vertical et a un support sur lequel on peut fixer, en un endroit quel- 
conque, une bille d'argent polie au clair. 

I® Si nous disposons le support à une distance du plan optique 
supérieure à coF, puis qu'à l'aide d'une lentille convergente auxi- 
liaire L' nous concentrions des rayons lumineux sur a, l'expérience 
montre que le point brillant, formé par la bille, vient se dessiner sur 
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l'écran E disposé de l'autre côté de la lentille. On constate d'ailleurs 
que l'image a^ n'a une netteté parfaite que pour une position unique 
de l'écran. 

Les rayons émanés de a viennent donc bien converger en un même 
point a', en donnant lieu à une image réelle. 

2^ Si nous plaçons maintenant le support entre le point F et le 

Fig. 21. 
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point co {fig. 2i), on constate que l'on a beau déplacer l'écran en 
avant ou en arrière de la lentille, il ne s'y peint aucune image. 

Mais, si l'on place l'œil en O, en regardant dans la lentille, on 
aperçoit une image très nette du point a, image située du même 
côté que ce point, mais paraissant beaucoup plus éloignée que lui. Les 
rayons émanés du point a convergent donc bien encore vers un même 
point; mais l'image qu'ils forment ainsi est virtuelle puisqu'on ne 
peut la recevoir sur un écran. 

39. Construction géomjétrique de Vimage d^ un point, — Les 
propriétés précédentes permettent de construire aisément l'image 
d'un point. 

i^ Supposons d'abord que l'image du point considéré soit réelle, 
c'est-à-dire supposons que le point soit placé à une distance du plan 
optique supérieure à f. 

Soient BC {fig* 22) la lentille; a> son centre optique; xy son axe 

Fig. 22. 
A 
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principal ; F et F' ses deux foyers principaux et A le point dont il 
s'agit de construire l'image. 

Puisque tous les rayons émanés de A convergent en un même 
point, pour avoir ce point, c'est-à-dire l'image de A, il suffît de 
déterminer l'intersection de deux rayons issus de A. 



26 CHAPITRE I. — INSTRUMENTS D*0B8£RVAT10N. 

Or, parmi les rayons issus du point A, il y en a un, Aw, qui ne 
subit aucune déviation ; il y en a un second, AB, parallèle à xy^ qui, 
après avoir traversé la lentille, vient passer par le foyer F'. L'image 
de A sera donc le point A', intersection des droites V<i> et BF'. 

On peut remarquer aussi que si le point A' était remplacé par un 
objet brillant, cet objet aurait précisément A pour image. Donc, 
' d'après ce que nous \enons de voir, le point A se trouve à l'inter- 
section de A'a> a\ec le rayon A'CF qui, venant du point A', 
parallèlement à xy^ passe par F. 

De ce que nous venons de voir il résulte que: 

Pour obtenir l'image réelle d^ un point situé dans le voisinage 
de l'axe principal, on trace Vaxe secondaire de ce point, puis 
l^on détermine ^intersection de cette droite soit avec le rayon 
parallèle à l'axe principal^ soit arec le rayon qui, après avoir 
passé par le foyer le plus voisin du point considéré, sort de la 
lentille parallèlement à V axe principal, 

2" Supposons maintenant que l'image du point considéré soit 
virtuelle, c'est-à-dire soit située à une distance du plan optique supé- 
rieure à f. Nous aurons encore l'image du point A {fig» 23) en 
cherchant l'intersection de deux de ses rayons lumineux. 

Or, parmi les rayons émanés de A, il y en a un Ao), qui n'est pas 

Fig. 23. 
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dévié et un autre AB, qui, après avoir pénétré dans la lentille paral- 
lèlement à xy^ en sort suivant BF'. L'image de A sera donc le 
point A', intersection de Aco et de BF'. 

Il résulte de ce que nous venons de voir que : 

Pour obtenir l'image virtuelle d'un point situé dans le voisi- 
nage de l'axe principal, on trace l'axe secondaire de ce point 
et l'on détermine son intersection avec le rayon qui pénètre 
dans la lentille parallèlement à l'axe principal, 

40. Plans focaux conjugués. — Les plans perpendiculaires à 
l'axe principal d'une lentille convergente et passant Tun par le 
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point A, l'autre par son image A', s'appellent des plans focaux 
conjugués. 

Des points A et A' (Jig' 22 et 28) abaissons les perpendicu- 
laires AD et A'D'surxy : ces deux droites sont évidemment contenues, 
Tune dans le plan focal du point A, l'autre dans celui du point A'. 
Or, si l'on construit les images de tous les points de la droite AD, on 
constate qu'elles se trouvent toutes sur la droite A'D'. On voit donc 
que : tout point situé sur un plan perpendiculaire à Vaxe 
principal d'une lentille et à une faible distance de cet axe, a 
son image sur le plan focal conjugué, 

41. Construction géométrique de V image d'un objet de petites 
dimensions placé perpendiculairement à Vaxe principal. — 11 
est clair que pour obtenir l'image d'un objet AB {Jig* 24 et 24 bis) 
situé tout entier dans un pkn perpendiculaire à xy^ il suffit de 
construire successivement les images de tous ses points. Or, nous 
venons de voir que, si AB est tout entier dans un plan perpendiculaire 
à xy^ son image est tout entière dans le plan focal conjugué.. 

Si donc nous construisons l'image A' du point A, nous aurons 
l'image B' du point B, par exemple, en menant A'B' perpendiculaire 
à xy et en traçant l'axe secondaire BwB'. 

42. Remarque, — Il résulte des constructions précédentes que 
l'image réelle d'un objet est renversée, tandis que son image virtuelle 
est droite. 

43. Grandeurs relatives de l'image et de l'objet. — Exami- 
nons d'abord le cas d'une image réelle et soient AB (fi g- 24) un 

Fig. «4. 
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objet perpendiculaire sur xy et À'B' son image construite comme 
nous venons de l'indiquer. On voit sur la figure que 

image _ A^' _ A^D^ _ wG 
objet ~ AB ~ AD ~ AD' 

car la droite A'C étant parallèle à xy, toG est égal à A'D'. 
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Or, les triangles semblables FcoC el FAX) donnent 

cuC Ffo 
ÂD ^ Fd' 

de sorte que Ton a 

image _ Fw 
objet ~ Fd' 

Si donc nous désignons coD par ^ et loF par /, on voit que la 
relation précédente peut s'écrire 

image _^ f 
objet p — f 

ce qui nous montre que Timage sera plus grande que Tobjet si Ton 
a *if^p\ égale à l'objet si if^=p et plus petite que l'objet 
si 'if<ip. 

Considérons maintenant le cas où l'image est virtuelle et 

Fig. 24 ^û. 
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soient AB (^fig* 24 bis) un objet perpendiculaire surxy et A'B' son 
image virtuelle. On voit sur la figure que 

image _ A/B; _ .VD; _ J^ _ PD; _ f-r-p' 
objet — AB ~" AD "~ wC "" F'cu "~ / ' 

en désignant coD' par p\ Comme f-^p' est toujours plus grand 
quey, il résulte de cette relation que l'image est toujours plus grande 
que l'objet. 

44- Equation des plans focaux conjugués. — Nous avons vu 
que, si Ton désigne par p et p les distances de deux plans focaux 
conjugués au centre optique d'une lentille convergente, on a, dans le 
cas d'une image réelle {Jig. 24 )• 

ima£:e f 



objet p —f 

Mais, par suite de la similitude des deux triangles A<i>D et A'wD', on 
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a aussi 

image (i)D' p' 






objet to D p 
de sorte que l'on peut poser 

/ ^P\ 
P-f p' 

relation d'où l'on déduit sans peine 

P P J 

Dans le cas d'une image virtuelle {Jig* 24 ^w) nous avons trouvé 

également 

image _ f^p' 
objet " / ' 

et comme les triangles AwD et A'wD' sont semblables on a aussi 



de sorte que l'on peut écrire 



image 
objet "" 
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D' 
D ~ 


p' 

— '> 
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*ire 


^._ 


^P_^ 
p' 
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et par suite 

(a) 



En comparant les deux relations qui précèdent, on voit que la 
relation (2) ne diffère de la relation (i) que par le changement de 
signe de p' . Si donc on convient de regarder p' comme positive ou 
négative selon que l'image est réelle ou virtuelle, ou encore selon 
que p' doit être portée du centre optique vers l'objet ou a l'opposé, 
on voit que l'on a toujours entre/?, p' et/ la relation 

I 1 I 
P P f 

qui permet de calculer l'une quelconque des quantités /?, p' ou /", 
connaissant les deux autres. C'est cette relation que l'on appelle 
souvent V équation des plans focaux conjugués. 
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Lentilles divergentes. 



4S. Propriétés principales. — Les lentilles divergentes jouissent 
des propriétés fondamentales suivantes : 

I. Toute lentille divergente possède deux foyers principaux 
virtuels situés sur Vaxe principal et symétriques par rapport au 
centre optique. 

Pour vérifier cette propriété, on se sert du dispositif qui nous a 
ser\i pour les lentilles convergentes; mais, avant d'enchâsser dans le 
volet de la chambre noire la lentille L' {fig- aS), on aura eu soin de 

Fig. 20. 
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coller sur sa face ab une feuille de papier noir percée de deux trous 
ni et n situés dans le plan vertical qui contient le centre optique w. 

Si, à Taide du miroir M, on fait arriver un faisceau de rayons 
solaires sur la face aè, il n'y aura que les deux rayons km et In 
qui traverseront la lentille. Ces deux rayons viendront donc des- 
siner deux taches lumineuses m' et n' sur l'écran E, et l'expérience 
montre que ces deux taches se trouvent sur la verticale du point C, 
de sorte que le quadrilatère mnm' n' est un quadrilatère plan. 

En mesurant les longueurs S/?, Sio, Sw, CS, C/i', Cw' et Cm' on 
pourra donc construire le quadrilatère mm' nn' sur une feuille de 
papier, ce qui permettra de constater que les rayons mm! et nn' 
viennent converger en un point F situé sur xy. 

Répétant les mêmes opérations pour la face a' 6', on reconnaît qu'à 
cette seconde face correspond un second foyer virtuel également situé 
^nrxy. De plus, si l'on mesure sur les épures les distances focales prin- 
cipales, on trouve des valeurs identiques. La propriété énoncée est 
donc bien établie. 

IL Tout rayon lumineux parallèle à l'axe principal d' une 
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lentille dwergente prend, en traversant la lentille, une direc- 
tion dont le prolongement va passer par le foyer virtuel corres- 
pondant. 

Cette propriété résulte immédiatement de la précédente puisque le 
rayon km, par exemple, prend, en traversant la lentille, une direc- 
tion mm' dont le prolongement aboutit au point F. 

III. Tout rayon lumineux dont la direction passe par le 
centre optique d^une lentille divergente n'est pas dévié. 

Démonstration expérimentale identique à celle qui concerne la pro- 
priété analogue des lentilles convergentes. 

IV. Les rayons lumineux émanés d'un point brillant placé 
devant une lentille divergente, non loin de l'axe principal, 
prennent, en traversant la lentille, des directions dont les prolon- 
gements convergent en un même point appelé image du point 
considéré : cette image est toujours virtuelle. 

Soient en effet L {fig- 26) une lentille divergente, A un support 

Fig. a6. 




portant une boule argentée, rendue brillante à l'aide d'un faisceau 
lumineux traversant la lentille auxiliaire L'. 

Quelle que soit la position occupée par un écran, en avant ou en 
arrière de la lentille L, on constate qu'aucune image ne vient se 
dessiner sur sa surface. 

Mais, si Ton place Tœil en O, tout près de la lentille, on aperçoit 
une image très brillante et très nette, image paraissant plus rappro- 
chée de l'axe principal que le pointa. La propriété énoncée est donc 
vérifiée. 

46. Construction géométrique de l'image d'un point, — 
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Soit A i^fig' 27) un point brillant voisin de Taxe principal xy de la 
lentille L. Puisque tous les rayons lumineux émanés de A viennent 
converger en un même point, il est clair que, pour obtenir l'image 
de A, il suffit de déterminer l'intersection de deux rayons qui en sont 
émanés. Or, parmi ces rayons, il y a le rayon Aw qui ne subit 
aucune déviation et le rayon AL parallèle à xy qui, après avoir 
traversé la lentille, prend une direction dont le prolongement aboutit 

Fig. 27. 
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en F. L'œil placé à droite du point co voit donc le point A en A', point 
de concours des rayons ALK et Aa>. 

Il résulte de là que : Pour obtenir géométriquement l'image 
dCun point, on trace t'axe secondaire de ce point puis le rayon 
parallèle à l'axe principal dont la direction passe par le foyer 
virtuel correspondant. L'intersection de l'axe secondaire et du 
rayon donne C image du point considéré, 

47. Plans focaux conjugués. — Les plans perpendiculaires à 
l'axe principal d'une lentille divergente et menés, l'un par le point A, 
l'autre par son image A', s'appellent des plans focaux conjugués. 

On verrait absolument comme pour les lentilles convergentes, que 
tout point situé sur un plan perpendiculaire à l'axe principal d'une 
lentille divergente et non loin de cet axe a son image sur le plan 
focal conjugué. 

48. Construction de l'image d'un obj'et de faibles dimensions, 
placé perpendiculairement à l'axe principal. — En suivant une 
marche analogue à celle qui a été suivie pour les lentilles conver- 
gentes, on trouverait une règle identique pour la construction de 
l'image. 

49. Remarque. — Il résulte de tout ce qui précède que l'image 
d'un objet, vu à travers une lentille divergente, est toujours virtuelle 
et droite. 

50. Grandeurs relatives de l'image et de l'objet. — On voit sur 
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la figure 27 que l'on a 




image A'B' 


y B' FB' 


objet AB 


w L F w 


ou, en désignant coB' par /?' , 
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relation qui nous montre que l'image fournie par une lentille diver- 
gente est toujours plus petite que l'objet. 

51. Equation des plans focaux conjugués. — p cl p' désignant 
les distances de deux plans focaux conjugués au centre optique d'une 
lentille divergente, nous avons vu (/ig' 2n) que 

image _/ — p' 
objet / 

Or, les deux triangles semblables coAB et w A'B' donnent aussi 

image _ oiB' _ p' 
objet ~ wB p 

de sorte que l'on peut poser 

/ ~ p' 

On en déduit sans peine 

I 1 _ I 

relation qui permet de calculer l'une quelconque des quantités /?, />' 
ou /connaissant les deux autres. 

C'est cette relation qui est fréquemment appelée équation des 
plans focaux conjugués. 
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52. Les microscopes sont des instruments d'optique permettant 
de distinguer avec netteté des objets très petits et placés à une faible 
distance de l'œil de l'observateur; ils sont utilisés dans la plupart des 
C. 3 
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instruments d'observation pour faciliter la lecture des échelles 
graduées. 

Les lunettes, au contraire, sont des instruments destinés à faire 
voir distinctement les objets très éloignés et en particulier les astres. 



Microscope simple. 

S3. Le microscope simple ou loupe consiste simplement en une 
lentille convergente o) {fig* 28) enchâssée dans une monture 

Fig. a8. 






quelconque permettant de la manœuvrer avec facilité. Supposons donc 
(|ue la lentille soit placée entre l'œil et l'objet aè, de telle sorte 
([ue l'axe principal xy soit perpendiculaire sur ab et que celui-ci se 
irouve entre la lentille et son foyer principal F. 

Il résulte de la théorie des lentilles que ab donnera une image vir- 
tuelle, droite et agrandie AB, image d'autant plus grande que ab 
sera plus voisin de F. 

Mais ce grossissement a une limite : il faut en effet que l'image AB, 
vue à travers la lentille, se forme à une distance telle que l'œil puisse 
l'apercevoir distinctement. On éloignera donc ou l'on rapprochera a& 
de F, jusqu'à ce que l'on obtienne la plus grande netteté. 

La construction de l'image se fait sans peine en appliquant la 
méthode générale. 

54. Grossissement. — On appelle grossissement de la loupe le 
l'apport des diamètres apparents de deux dimensions homologues de 
l'image et de l'objet, l'image et l'objet étant supposés à la même dis- 
tance de l'œil de l'observateur. 

Pour calculer le grossissement de la loupe w {fig. 28) nous sup- 
poserons l'œil placé au centre optique : la valeur approchée, ainsi 
obtenue, ne différera pas sensiblement de la valeur réelle, puisque 
l'œil est toujours très près de la lentille afin de recueillir tous les 
rayons qui contribuent à la formation de l'image. 
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AB étant une dimension de l'image placée par tâtonnements à la 
distance où Tœil la distingue nettement et db la dimension corres- 
pondante de l'objet, puisque, par définition, l'image et l'objet doivent 
être vus à la même distance (oK, menons les parallèles aa^ et bb^ à 
Taxe principal. La droite a^ 6| étant égale à aè, il en résulte que l'on a 

AtoB AwK 
G = 



ata>6| ai(oK 

Or, ces angles Aa>K et ai (oK étant très petits, peuvent se remplacer 
par leurs tangentes qui, dans les triangles A(aK et ai (oK, ont pour 
valeurs 

. _ - A K ,. ct\ K 

langA(oK= — -y tangai(iiK= — =-:-» 

de sorte que l'on peut écrire 

AK 

G - ^^ AK _ AK 

«1 K ~ aj K ak 

ou encore, puisque les deux triangles acoK et AcoK sont sem- 
blables, 

^ a>K D 

tàk f 

en désignant par D la distance à laquelle se trouve l'image quand 
<îlle est vue avec le maximum de netteté et par f la distance focale 
principale (oF qui est sensiblement égale à a)A:, si l'on a, cherché à 
obtenir le grossissement maximum que la lentille puisse donner. 

Cette relation nous montre que, pour un observateur donné, G sera 
d'autant plus grand que / sera plus petit, ou, comme on dit vulgai- 
rement, que la loupe est à plus court foyer. 

Or, on démontre que /est d'autant plus petit que la lentille a une 
courbure plus prononcée ; il en résulte que de deux loupes de même 
diamètre, la plus grossissante est la plus épaisse. 



Microscope composé. 

S5. Le microscope composé est formé de deux lentilles conver- 
gentes O et O' {Jig* 29) fonctionnant séparément. La première O, 
se nomme Y objectif parce qu'elle est tournée vers l'objet ab qu'il 
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S'agit d'examiner. La seconde O', contre laquelle l'observateur place 
son œil, s'appelle Y oculaire. 

Contrairement à ce qui a lieu dans la loupe, on cherche à obtenir 
à l'aide de l'objectif une image réelle et agrandie de l'objet, image 
que l'oculaire agrandit à son tour, se comportant vis-à-vis d'elle 
comme un simple microscope. 

L'étude des lentilles convergentes nous a montré que, si l'on veut 
obtenir une image réelle et agrandie, il faut placer l'objet ab un peu 
au delà du foyer /de l'objectif et très près de lui. 

En appliquant la règle connue pour construire l'image, on voit que 
l'objet ab donne lieu à une image a'b' réelle, renversée et agrandie 
d'autant plus que ab est plus voisin de/. 

Les rayons qui, venant de aè, forment l'image a'b\ se comportent 
alors vis-à-vis de la lentille O' comme s'ils émanaient d'un objet 
brillant qui occuperait la position a' b' . 

La lentille O' étant disposée de manière à jouer le rôle de loupe, 
on voit qu'il faudra disposer l'oculaire de telle sorte que l'image a' b' 
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se forme entre la lentille O' et son foyer F. On aura par suite en AB 
une image virtuelle de a' b' et de aè, image droite par rapport à a'i', 
c'est-à-dire renversée par rapport à ab. Cette image sera d'ailleurs 
d'autant plus agrandie que a' b' sera plus voisine de F. 

Il est important de remarquer que l'objectif étant placé très près 
de /, un déplacement très petit de ab par rapport à l'objectif déter- 
mine un grand déplacement de l'image a'b', La manœuvre de l'in- 
strument est donc assez délicate et exige une grande attention. 

On met au point, c'est-à-dire on dispose l'instrument de manière 
à obtenir le maximum de netteté, soit en faisant varier la distance 
de l'objet, soit en déplaçant simplement l'oculaire. La monture de 
l'appareil est disposée en conséquence. 

56. Grossissement, — On appelle grossissement du microscope 
composé, le rapport des diamètres apparents de deux dimensions 
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homologues de l'image et de Tobjet, l'image et l'objet étant supposés 
placés tous deux à la même distance de l'œil de l'observateur. 

Supposons encore l'œil placé au point w' {Jig- 29), ce qui ne 
diffère pas sensiblement de la réalité. Si AK représente l'image de 
ak lorsque l'œil la distingue le plus nettement possible, l'objet ramené 
à la même distance sera Kai, de sorte que 

^ Aw'K 
aib) K 

Or, comme les angles Aco'R et ûjw'A* sont toujours très petits, on 
peut remplacer leur rapport par celui de leurs tangentes qui, dans les 
triangles Ato'K et a\ w'K, ont pour valeurs : 

tangAw'K — 
de sorte que 



AK 

oj'K' 


,,, <Zi K 
tanga,w K = —r^- 


AK 




w'K 
a\ K 


AK 

«i K 



tu'K 
relation qui peut encore s'écrire : 

àk aiK\ 
or, —TT/ représente, comme on Ta vu, le grossissement G de l'oculaire; 

CL rC 
n! k' 

— T7 représente de même le grossissement Gg de l'objectif, de sorte 

que l'on a finalement : 

G = Gi X Gj. 

Ainsi donc : le grossissement d'un microscope composé est égal 
au produit des grossissements de V objectif et de l'oculaire. 



Lunette astronomique. 

57. La lunette astronomique est, par excellence, l'instrument 
d'observation des astres. Elle a pour but de faire distinguer nettement 
les astres les plus petits et de préciser, en outre, les directions dans 
lesquelles on les aperçoit. 

La lunette astronomique se compose essentiellement {fig* 3o) de 
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deux lentilles convergentes : V objectif O tourné vers les objets 
que Ton veut examiner, Voculaire O' contre lequel on applique 
l'œil. 

Les objets observés étant toujours très éloignés, l'objectif en donne 
nécessairement une image réelle; l'oculaire, faisant fonction de 
microscope, est disposé pour donner une image virtuelle et agrandie 
de celle fournie par l'objectif. 

La construction de l'image contemplée par l'œil à travers l'oculaire 
ne présente aucune difficulté : l'astre étant pour ainsi dire infiniment 
éloigné, son image a'b^ se forme dans le voisinage immédiat, mais 
un peu au delà du foyer F, et cette image est renversée. 

L'oculaire placé en O', de telle sorte que l'image û/ft' se trouve 
entre lui et son foyer /, se comporte comme une loupe par rapport 
à a'b' et en donne une image virtuelle et agrandie AB. 

Cette image, directe par rapport à a' 6', est d'ailleurs renversée par 
rapporta l'objet. 

De même que dans le microscope composé, il faut mettre au 

Fig. 3o. 
„ 
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point, c'est-à-dire disposer Tinstrument de telle sorte que l'image AB 
soit vue avec le maximum de netteté. 

Avec le microscope composé nous avions la faculté de mettre au 
point soit en éloignant ou rapprochant l'objet de l'objectif, soit en 
déplaçant simplement l'oculaire. 

Or, ici, nous ne pouvons changer la distance de l'objet à l'objectif : 
nous ne pouvons donc mettre au point qu'en faisant mouvoir l'ocu- 
laire. 

Nous verrons plus loin que la lunette astronomique est munie d'un 
dispositif permettant d'effectuer aisément cette mise au point. 

Pour préciser la direction dans laquelle s'aperçoit l'astre observé, 
c'est-à-dire la direction de l'axe principal commun à l'objectif et à 
l'oculaire, on place à l'intérieur de la lunette, en F, un réticule, c'est- 
à-dire un disque en métal portant une ouverture circulaire dans 
laquelle sont tendus deux fils de platine très fins, perpendiculaires 
entre eux. 
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Pour viser un astre, on dirige la lunette de telle sorte que l'œil, 
placé à l'oculaire, voit l'image de cet astre coïncider avec le point 
(le croisement des fils. Il ne peut en être ainsi que si l'astre qui 
n'est, somme toute, qu'un simple point lumineux, est situé sur le 
prolongement de la droite xy qui passe par le centre optique de 
l'objectif et par le point de croisement des fils du réticule. Cette 
droite se nomme M axe optique de la lunette. 

58. Grossissement. — Les objets observés à l'aide de la lunette 
astronomique ayant des dimensions inconnues, on ne peut définir 
le grossissement comme on l'a fait pour le microscope simple et le 
microscope composé. Dans la lunette astronomique on appelle 
/grossissement le rapport entre le diamètre apparent de l'image vue 
dans l'instrument et le diamètre apparent de l'objet vu à l'œil nu. 

L'œil étant placé en w', le diamètre apparent de l'image AB, vue 
dans l'instrument, est l'angle A (o'B. Pour évaluer le diamètre apparent 
de l'objet vu à l'œil nu, nous remarquerons que, vu l'éloignement 
considérable de l'objet, son diamètre apparent sera le même, que 
l'œil soit placé en co' ou en co. Le diamètre apparent de l'objet est 
donc l'angle aa)6 ou ce qui revient au même a'wô'. On a donc : 

_ Aco'B _ Aoi^K _ a'tù'k ' 
~ a'ttib' a'itik' ~~ a'oik' 

ou encore : 

^ tanga'uj'A' 
tanga ooA: 

puisque les angles a'io'k^ et a'fùk^ sont toujours très petits. D'ailleurs 
les triangles a'tù^k^ et a'iùk' donnent : 



tanga w A: — —rT>y langa wA = — r, 

iû k ° txik 






d'où il résulte que 



a'k' 
P _ w'A:' _ lùk 

tok' 



et comme, par suite de l'éloignement de l'astre, l'image a'b' est très 
voisine de F et aussi très voisine de / si l'on a cherché à obtenir le 
grossissement maximum, on a finalement : 

F 
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ce qui nous montre que le grossissement sera d'autant plus grand 
que F sera plus grand et/ plus petit. 

Si donc la lunette est très puissante, elle est nécessairement très 
longue. 

59. Remarque. — La lunette astronomique étant destinée à 
observer des astres souvent invisibles à l'œil nu et, par suite, très 
faiblement éclairés, il est nécessaire que l'objectif ait une très grande 
surface afin de recueillir la plus grande quantité possible de lumière. 
S'il en était autrement, l'image fournie par l'objectif serait peu 
claire et manquerait de netteté une fois agrandie par l'oculaire. 

Or, une lentille ne peut avoir une grande surface et être très mince, 
qu'à la condition d'avoir des rayons de courbure considérables, c'est- 
à-dire une distance focale très grande. 

On voit donc que, même si l'on ne cherchait pas un fort grossisse- 
ment, il faudrait néanmoins construire des lunettes très longues pour 
qu'elles donnent des images très nettes. 

La construction de lunettes de grandes dimensions assure donc à 
la fois un fort grossissement et une plus grande netteté dans les 
images : en d'autres termes, plus une lunette est puissante et plus les 
images qu'elle fournit sont nettes. 

60. Champ de la lunette astronomique. — On appelle champ 
d^une lunette astronomique, l'espace angulaire que Tœil, placé au 
centre optique de l'oculaire, peut embrasser et voir distinctement. 

Or, si nous menons (Jifi^. .'^i)les axes secondaires a a' exbb' abou- 
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tissant aux bords supérieur et inférieur de l'oculaire O', il est clair que 
si l'on prenait un point M à Textérieur de l'angle atùb, l'image M' de ce 
point se formerait en dehors de Tangle a^iob', de sorte que le faisceau 
lumineux convergeant en M' ne rencontrerait pas en entier l'oculaire. 
11 n'y a donc que les points situés à l'intérieur de l'angle a 0)6 dont 
tous les rayons soient reçus par l'œil placé derrière l'oculaire. 

Cet angle atob représente, par suite, le champ de la lunette et, en 
le désignant par 'àol^ on pourra poser 

Champ = aa. 
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Or, le triangle tù'iùa' donne 



oj'a' 
langa = j , 



et comme les foyers F et /sont très voisins, w'to est très sensiblemeni 
égal à la somme F H-/ des distances focales principales de Tobjeclif 
et de l'oculaire. Il en résulte que Ton peut écrire : 



ou encore. 






Il I t 

ta a Ma 



S f 

" I^ G -h I 

Donc, pour un oculaire donné ayant iù d pour rayon, le champ 
est d'autant plus petit que le grossissement G est plus fort. Par con-* 
séquent, avec les lunettes très puissantes, il est toujours difficile de 
trouver sur la voûte céleste un astre déterminé, puisqu'il est impos- 
sible de pouvoir amener simultanément dans le champ les astres voi- 
sins qui serviraient de repères. 

C'est pour cela que les instruments puissants sont toujours accom- 
pagnés d'un chercheur^ c'est-à-dire d'une lunette de grossissement 
beaucoup moindre et, par suite, de champ bien plus grand. Par cons- 
truction Taxe optique du chercheur est parallèle à celui de la lunette, 
de sorte que, lorsqu'on a placé Tastre que l'on veut observer sur 
Taxe optique du chercheur, il se trouve sûrement dans le champ de 
la lunette. 

61. Point oculaire, — Puisque le champ est limité par la surface 
d'un cône ayant a' b' {fig- ^^) pour base et (o pour sommet, il est 
intéressant de voir en quel point on doit placer l'œil derrière l'ocu- 
laire, pour qu'il reçoive tous les rayons lumineux contenus dans ce 
champ. Ce point est évidemment le point y, image de w par rapport 
à l'oculaire, puisque c'est en ce point que viennent converger tous les 
rayons lumineux contenus dans le cône ayant a' 0)6' pour angle au 
sommet. 

Ce point a reçu le nom Ae point oculaire : pour que l'œil de l'ob- 
servateur soit bien placé derrière l'oculaire, on place entre le point y 
et le point w' un œilleton, c'est-à-dire un disque métallique percé 
d'un trou ayant la dimension normale de la pupille de l'œil. Cet 
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œilleton est placé de telle sorte que les rayons extrêmes a'y et b'^ 
viennent tangenter les bords du trou; en plaçant rœil exactement 
contre le disque, on sera donc certain de recevoir tous les rayons com- 
pris dans le cône a'yè', c'est-à-dire tous ceux provenant du champ 
de la lunette. 

62. Disposition de la lunette astronomique. — L'objectif () 
{fis- 32) est enchâssé à l'extrémité N d'un gros tube'métallique MN. 

Fig. 3a. 




Dans l'autre extrémité M s'engagent deux tubes de diamètres plus 
petits, dont le dernier porte l'oculaire O' et l'œilleton y. L'oculaire, 
au lieu d'être une simple lentille convergente, est un véritable micros- 
cope composé, donnant par suite à la lunette une puissance de 
grossissement bien plus considérable. 

Pour obtenir le maximum de netteté, on déplace lentement les 
tubes qui portent l'oculaire à l'aide de mécanismes qui ne sont pas 
figurés sur le dessin. Le réticule est placé en F, foyer de l'objectif. 

Afin de permettre de donner une direction quelconque à l'axe 
optique de la lunette, celle-ci est portée par un pied articulé; elle 
est munie également d'un chercheur. 

Lorsqu'on fait des observations de nuit, il est indispensable 
d'éclairer légèrement les fils du réticule, sans cela, ces fils se proje- 
tant en noir sur le fond sombre du ciel, on ne pourrait les apercevoir 
que très difficilement. Il existe différents procédés pour obtenir cel 
éclairement : dans les instruments les plus perfectionnés, les fils du 
réticule sont mis en communication avec les deux pôles d'une pile 
dont le courant les rougit très légèrement. 



Lunette terrestre. 



63. La lunette astronomique a un grand défaut quand on veut 
l'utiliser pour observer des objets terrestres : c'est qu'elle donne des 
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images renversées. La lunette terrestre, appelée encore longue-vue^ 
a pour but de donner des Images droites et agrandies. 

Nous donnerons simplement le principe de cet instrument, car il 
est très peu employé pour l'observation des astres. 

La lunette terrestre ne diffère de la lunette astronomique que par 
rinterpositipn d'un véhicule^ c'est-à-dire d'une lentille convergente, 
entre l'objectif et l'oculaire. C'est cette lentille qui a pour but de 
redresser l'image réelle et renversée fournie par l'objectif. Soient 

Fig. 33. 
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donc {fig* 33) O l'objectif, F son foyer principal et ab l'image réelle 
et renversée qu'il fournit. 

Plaçons en 0| une lentille convergente de telle sorte que la dis- 
tance de (jt>i à a6 soit légèrement supérieure à tOi/t. La lentille 0| 
donne, comme on le sait, une image a' 6' réelle, agrandie et renversée 
par rapport à afc, c'est-à-dire droite par rapport à l'objet. 

Cette image est alors agrandie par l'oculaire O' fonctionnant 
comme une loupe, c'est-à-dire placé de telle sorte que la distance 
de <!>' à a'b' soit légèrement moindre que u>'y. Cet oculaire fournit 
donc une image AB directe, agrandie et virtuelle par rapport à a' 6' et, 
par suite, à ab. 

64. Remarque. — On voit que pour obtenir le redressement de 
l'image, il a fallu allonger la lunette de /i/,' ' une lunette terrestre 
est donc bien plus longue qu'une lunette astronomique de même 
puissance. 

Limette de Galilée. 

65. Ainsi que nous venons de le voir, les lunettes terrestres munies 
de véhicules sont d'une longueur parfois gênante. Aussi a-t-on cher- 
ché une autre combinaison optique permettant d'obtenir des images 
droites et agrandies à l'aide de lunettes moins encombrantes. 



1 
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Galilée y est parvenu en employant simplement comme oculaire 
une lentille divergente. 

Soient en effet {fig* 34) O l'objectif, F, F' ses foyers, ah Tobjet. 
Nous aurons l'image a! V que donnerait cet objectif en menant les 
rayons aY^ co! et atùa , 

Au lieu de laisser se former l'image a'//, plaçons en O' une len- 
tille divergente et disposons-la de telle sorte que son foyer/ soit plus 
rapproché du point (o que l'image a' b'. Le rayon lumineux cc/a', ren- 
contrant le plan optique de la lentille O' au point c', se réfractera sui- 
\ant ce" de telle sorte que d d' prolongé passe par le foyer f. 

De plus, parmi les rayons qui arriveraient en a', il y en a un, le 
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Fig. 34. 
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rayon adiù^ a! ^ qui suivrait Taxe secondaire o! al sans subir de dévia- 
tion. 

L'œil placé à droite de la lentille O' voit donc le point a à Tinter- 
section des rayons w'a' et d d' ^ c'est-à-dire en A. L'image de ah est 
donc AB, et Ton voit que cette image est droite, virtuelle et agrandie. 

66. Remarque, — La Iculilie O' étant placée entre o) et F, il eu 
résulte que la lunette de Galilée est bien plus courte que la lunette 
astronomique et que la lunette terrestre. 

Malheureusement elle ne peut servir pour des observations précises, 
car il est impossible de lui donner un réticule : celui-ci devrait être 
placé en effet au point F, c'est-à-dire précisément à la place que doil 
occuper l'œil de l'observateur. 

La lunette de Galilée est très employée pour observer les objets 
terrestres : ordinairement deux lunettes identiques sont accouplées 
sur une même monture, une pour chaque œil. L'instrument ainsi 
obtenu est connu sous le nom de jumelle et sert couramment aux 
navigateurs pour examiner l'horizon de la mer et y découvrir les 
navires ou terres qui s'y trouvent. 

67. Avantages relatifs des divers systèmes de lunettes, — Pour 
l'observation des corps célestes, la lunette astronomique est préfé- 
rable à la lunette terrestre, parce que, étant formée d'un nombre de 
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verres moindre, la déperdition de lumière est moins considérable. 
Une lunette astronomique a donc plus de clarté qu'une lunette 
terrestre de même puissance ; nous avons vu qu'elle a en outre une 
longueur moindre, ce qui la rend plus commode à manœuvrer. 

La lunette de Galilée ne présenterait pas, il est vrai, les inconvé- 
nients de la lunette terrestre ; mais nous avons vu qu'elle ne permet 
pas de déterminer avec précision la direction dans laquelle se trouve 
l'objet visé. 
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DES ASTRES ET LE TEMPS. 



Théodolite. 



68. Le théodolite est un instrument qui permet de mesurer avec; 
précision les coordonnées locales des astres. 

Réduit à ses organes essentiels, cet instrument se compose de 
deux cercles gradués HH' et VV (^fig^ 35). Le cercle HH' est muni 

Fig. 35. 




de trois vis calantes ï'i, Pj, (^3 permettant de rendre son plan parfai- 
tement horizontal; il porte, fixé en son centre, un axe OB qui, par 
construction, lui est rigoureusement perpendiculaire. 

Le cercle VV est muni d'une douille qui entoure l'axe OB et peul 
tourner librement autour de lui, mais sans aucun jeu, en entraînant 
un index BI qui se déplace en regard de la graduation du cercle HH'. 
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Une lunette astronomique LU peut se mouvoir contre le cercle V V ' 
(le telle sorte que son axe optique lui reste constamment parallèle : 
ses déplacements angulaires sur le cercle VV sont, du reste, indiqués 
par un index OF qui lui est invariablement fixé. 

Il est clair que lorsque le cercle HH' est parfaitement horizontal 
le cercle VV est rigoureusement vertical, de sorte que Taxe optique 
de la lunette décrit un plan vertical parallèle à VV. 

Ces deux plans n'étant d'ailleurs distants que de quelques centi- 
mètres à peine, peuvent être considérés comme confondus, vu la 
grande distance des points que l'on observe ordinairement. 

Ceci posé, prenons pour centre de la sphère locale le centre O 
du cercle pi/, puis faisons tourner la lunette et le cercle vi^ jusqu'à 
ce que l'axe optique soit exactement dirigé sur un astre A {/ig. 36). 



Le plan du cercle çç', prolongé par la pensée, découpe sur l«i 
sphère locale un grand cercle ZAZ' qui est le vertical de l'astre A , 
tandis que le plan horizontal HH' passant par le point O est l'horizon 
apparent de l'observateur. 

Si donc nous mesurons l'angle v'OU que la lunette forme avec ZZ', 
cet angle est précisément la distance zénithale ZA de l'astre A. 

Or, si a est la position occupée par l'index V quand la lunette esl 
verticale, et i' la position de ce même index quand l'axe optique esl 
dirigé sur A, il est clair que la mesure de la distance zénithale est la 
même que celle de l'arc a/'. La distance zénithale étant connue, on 
en déduit aisément la hauteur A a. 

De plus, si ZOZ' représente le vertical adopté comme origine des 
azimuts, il est clair que l'azimut de l'astre A est l'angle HO a. Or, 
si h est la position occupée par l'index I quand le cercle ifif' coin- 
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cide avec TMll^ et i sa position lorsque le cercle vv^ coïncide 
avec ZAZ', il est clair que Pangle hbi est égal à Fangle HO a. 

On a donc Tazimut de Tastre A en évaluant Tare hi sur le cercle 
horizontal AA'. 

On voit, par ce que nous venons de dire, que le théodolite permet 
de mesurer simultanément et très simplement les coordonnées hori- 
zontales d'un astre quelconque. 

Le cercle v^t^' qui matérialise en quelque sorte le vertical de 
Fastre observé s'appelle le limbe vertical; le cercle hh! sur lequel 
s'évaluent les azimuts s'appelle le limbe horizontal ou azimutaL 

69. Remarque /. — Il résulte de ce qui précède que pour pou- 
voir obtenir la distance zénithale d'un astre il faut connaître la divi- 
sion a du limbe VV {fig* 35) qui correspond à la position qu'occupe 
l'index OF quand la lunette est pointée sur le zénith. Pour 
connaître cette division on procède de la manière suivante : on vise 
un objet terrestre fixe A, une mire éloignée, par exemple, et l'on 
note la division correspondante indiquée par l'index OF. On fait 
ensuite tourner de i8o° le cercle VV et l'on vise de nouveau A. Il 
est clair que, pour ramener l'axe optique sur le point A, l'index OF 
'doit se déplacer du double de la distance zénithale de ce point. On 
obtiendra, par suite, la division a en faisant la demi-différence des 
lectures correspondant à chaque visée. 

70. Remarque IL — Si l'on veut connaître avec une grande 
précision les coordonnées des astres, il est indispensable de pouvoir 
établir une coïncidence parfaite entre F image de l'astre et la croisée 
des fils du réticule; il est nécessaire également de pouvoir évaluer 
avec une grande approximation les arcs parcourus par les index. 

Pour satisfaire à cette double condition, les index, au lieu d'être de 
simples aiguilles, sont des alidades, c'est-à-dire des règles plates 
munies de dispositifs spéciaux que nous allons étudier en détail 
à cause de leur grande importance. 

71. Vis de pression et vis de rappel, — Le dispositif qui permet 
d'établir les contacts avec précision est le suivant : chaque alidade 
est percée à F une de ses extrémités d'une ouverture abcd{fig. S^), 
dont les côtés ab et cd sont deux arcs concentriques au limbe. 

Dans cette ouverture peut coulisser une sorte d'étau GG', dont les 
mâchoires m et n serrent le rebord du limbe lorsqu'on manœuvre la 
vis de pression v à l'aide du bouton V. 
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La vis de rappel V V" porte, à l'une de ses extrémités, un renfle- 
ment sphérique qui est maintenu entre deux cavités hémisphériques 
fixées sur Talidade ; son autre extrémité est engagée dans un écrou 
sphérique qui est maintenu également entre deux cavités hémisphé- 
riques faisant corps avec l'étau GG'. Par suite de cette disposition la 
vis \'\" peut tourner librement sur elle-même; elle peut aussi 
s'orienter de manière à ne subir aucune flexion, mais elle ne peut 
recevoir aucun déplacement longitudinal, de sorte que cette vis relie 
d'une manière rigide l'alidade à l'étau. 

Il résulte de là que, lorsque l'étau est desserré, il accompagne 
l'alidade dans tous ses mouvements ; au contraire, si l'on serre la vis 
de pression, l'étau étant immobilisé, l'alidade Test également. 

Toutefois, si l'on tourne les boutons V ou V'^ l'alidade se déplace, 

Fig. 3;. 
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mais aussi lentement qu'on le désire, résultat qui ne pourrait être 
obtenu en agissant directement sur elle. 

Pour obtenir une visée exacte, on commence donc par manœuvrer 
les alidades à la main, jusqu'à ce que l'objet visé apparaisse dans le 
champ de la lunette, non loin du point de croisement des fils du 
réticule. On serre alors la vis de pression, puis, à l'aide de la vis de 
rappel, on établit un contact parfait. 

On voit qu'en procédant de la sorte il est relativement facile 
d'obtenir des visées très précises. 

72. Vernier. — Pour évaluer les arcs décrits par les alidades on 
se sert de verniers^ c'est-à-dire de dispositifs permettant d'eflectuer 
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les mesures avec une approximation plus grande que ne le permet- 
traient les graduations gravées sur le limbe. 

Pour former un vernier, Tune des extrémités de l'alidade esl 
taillée en forme de biseau circulaire (^fig- 38) et se déplace en regard 
des graduations du limbe. 

Sur ce biseau on a tracé un petit arc OX recouvrant exactement m 
graduations du limbe, et on Fa divisé en /n + i parties égales numé- 
rotées dans le même sens que le limbe, celui de la flèche f par 
exemple. C'est ce petit arc gradué qui constitue le vernier proprement 
dit, le zéro de sa graduation servant d'index pour mesurer les dépla- 
cements angulaires de l'alidade. Si rf et ûP représentent les valeurs 

Fig. 38. 
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angulaires d' une division du limbe et du vernier, il résulte de ce que 
nous venons de dire que 

md=. (m-hi)d'y 
et, par suite, 



,, md 

a = f 

m -fi 



de sorte que la différence 8, entre une division du vernier et une divi- 
sion du limbe, est 



S=é/-rf' = 



m H- I 



Ceci posé, supposons qu'après avoir effectué une visée, le zéro du 
limbe soit en A et que le zéro du vernier se soit arrêté entre les divi- 
sions S et R du limbe. 

L'arc qu'il s'agit d'évaluer est l'arc AO et l'on voit que 

AO = AS -f- SO. 

La valeur de l'arc AS se lisant directement sur le limbe^ il reste 
simplement à évaluer SO aussi exactement que possible. 

C. i 
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Pour cela, cherchons la division du vernier qui coïncide avec une 
division du limbe, et soit K' cette division. On voit sur la figure que 

L'L= KL — K'L'=8, 
MM' = KM — KM' = xKL — iK'V= i o. 



SO = KS - KO' = 7 KL — 7 K'L' =70, 



de sorte que 



SO 



/// -t- 1 

d 



L'arc AO sera donc connu avec une approximation égale à 



m H- I 

73. Remarque. — Comme les divisions du limbe et du vernier 
sont en général très rapprochées les unes des autres, il serait très difli- 
rile de les lire à l'œil nu. Pour faciliter cette lecture, chaque vernier 
est muni d'une loupe. 



Réfraction astronomique. 

74. Le théodolite permet, comme nous venons de le voir, de 
mesurer facilement les coordonnées horizontales des astres, mais, 
comme nous sommes entourés par V atmosphère^ c'est-à-dire par une 
.couche gazeuse transparente, il en résulte nécessairement que nous 
apercevons les astres dans des directions différentes de celles qu'ils 
occupent en réalité. Il est donc essentiel de rechercher comment 
l'atmosphère dévie les rayons lumineux qui la traversent, afin de 
connaître les corrections à faire subir aux coordonnées apparentes 
fournies par le théodolite, pour obtenir les coordonnées exactes. 

75. Constitution de Vatmosphère, — L'atmosphère qui nous 
entoure a, comme nous le verrons plus loin, une épaisseur d'environ 
80*^™, et l'on démontre qu'au delà de cette couche gazeuse se trouve 
le vide. 

La Physique nous apprend, en outre, que l'air est un fluide pesant, 
compressible et élastique; il en résulte que lorsque l'atmosphère est 
en équilibre, on peut la considérer comme formée de couches 
parallèles au sol dont la densité va en décroissant régulièrement à 
mesure que l'on s'élève. 

76. Réfraction astronomique : ses effets, — Soient {fig. 89) 
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O Tobservateur; OZ sa verticale; HjHi, H2H2, H3H3, ... les sur- 
faces de séparation des couches d'air successives, et ABsBoB^O le 
rayon lumineux qui, partant de Tastre A, arrive dans la lunette du 
théodolite placé en O. 

Ce rayon pénétrant du vide dans une suite de couches gazeuses 
planes, horizontales et de densités croissantes, subit une série de 
réfractions successives et, comme à chacun des points d'incidence le 
rayon réfracté se rapproche de la normale (29), il en résulte que 
l'observateur placé en O aperçoit l'astre en A', dans la direction du 
dernier rayon réfracté Bi O, plus près par consécjuent du zénith 
qu'il ne Test en réalité. 

Déplus, par suite des lois de la réfraction, les rayons AB3, B3B2 

Fig. 39. 




et la normale B3Z3 sont dans un même plan qui contient aussi la 
normale B2Z2 parallèle à B3Z3. Ce plan, renfermant le rayon B3B2 et 
la normale B,Z2, contient aussi B2B4 et par suite B|Z|. Ëniin, ren- 
fermant B2B1 et B^ Zi il renferme aussi B| O et OZ. 

11 résulte de là que le rayon lumineux qui parvient à l'œil de l'ob- 
servateur ne sort pas du vertical de l'astre observé : la présence de 
L'atmosphère n'altère donc pas les azimuts; elle a simplement 
pour effet de diminuer les distances zénithales et d' augmenter 
les hauteurs. 

L'épaisseur de l'atmosphère étant évidemment négligeable vis-à-vis 
de la distance à laquelle se trouvent les astres, il en résulte que, sî 
l'atmosphère n'existait pas, l'observateur O verrait l'astre dans la 
direction OA'' parallèle au premier rayon incident AB3, de sorte que 
la déviation subie par le rayon lumineux qui arrive au point O est 
l'angle A'OA", que l'on désigne habituellement par R et que l'on 
appelle Vangle de réfraction astronomique du rayon OA''^ ou, 
d'une manière abrégée, la réfraction du rayon OA*'. 



i 
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77. Calcul de la réfraction astronomique. — Désignons 
par /ij, /i2, /i|, les indices absolus de réfraction des couches d'air 
successivement traversées par le rayon ABaBaBiO et soient ^, r, 
i'f r', i*, /', . • . les angles d'incidence et de réfraction successifs. 
On sait que l'on a 



Sinf 723 


sin r Jit 


sinT rix 


smr 1 


sinr' ~ Tij 


sinr* ~~ nj 



Si nous multiplions ces relations membre à membre, il vient, toutes 
réductions faites 



sint /i| 



'~- — » — — » 
sinr I 



car la figure montre que r = ^ et 7^= i". Or, si nous désignons par 
Na la distance zénithale apparente ZOA', fournie par le théodolite, 
les angles « et r'' étant respectivement égaux aux angles ZO A^etZO A', 
c^'est-à-dire à N^xH- R et à R, la relation précédente peut s'écrire 

sin(N^-hR) _ 
sinNa """'' 
ou encore 

«lin N^ cos R -f- sin R cos N,, 



sinNa 



= /ij 



= /ii, 



De plus, comme n^ est très voisin de l'unité, il en résulte que R esi 
un angle très petit. On peut donc, dans la relation précédente, poser 

cosR = i, et sin R = R sin t", 
(le sorte que cette relation devient 

sin N,, -^ K sin Tros N,, 
sinNa 

d'où l'on déduit sans peine 

R= -; — ;^tang^a, 
sini 

formule qui permet de calculer R, connaissant n^ et Na- 

78. Remarque /. — La formule que nous venons de trouver 
nous montre que la réfraction est d'autant plus grande que la haH- 
teur est plus petite. 

Pour Na = 90°, on a R = 00. D'après cela, quand un astre est 
dans le voisinage de l'horizon, sa hauteur devrait être infiniment 
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grande, ce qui est absurde. Ceci nous montre que la formule précé- 
dente n'est pas applicable aux petites hauteurs. On démontre d'ail- 
leurs que, pour que cette formule donne de bons résultats, il faut 
que Nfl soit inférieure à "jS" ou encore que la hauteur soit supé- 
rieure à i5". 

La réfraction astronomique, calculée à l'aide de formules très pré- 
cises dont nous parlerons plus loin, a été mise en tables par M. Caillet, 
ancien examinateur des Écoles d'Hydrographie. Nous supposerons 
désormais que l'on possède une de ces tables et que l'on corrige 
toutes les hauteurs d'astres de la réfraction correspondante. 

Cette correction est toujours additive quand il s'agit de passer de la 
distance zénithale apparente N^ à la distance zénithale exacte N, et 
toujours soustractive quand on veut passer de la hauteur appa- 
rente Ha à la hauteur exacte H. On voit, en effet, sur la figure, que 

ZOA'= ZOA'-^ A'OA" et HOA''= HOA'— A'OA', 

c'est-à-dire 

N = N«-+-R et H = Ha-R, 

79. Remarque II. — La formule de la réfraction nous montre 
que lorsque Na=o, c'est-à-dire. quand l'astre passe au zénith, R = o. 
Donc, quand un astre passe au zénith, et seulement alors, on l'aper- 
çoit exactement dans la direction qu'il occupe. 



Mesure du temps. 

80. Le temps échappe à toute définition : la notion du temps est 
en effet une notion première que nous possédons tous. Ce qu'il est 
indispensable de définir, c'est ce que l'on entend par intervalles de 
temps égaux : 

On dit que deux intervalles de temps sont égaux quand ils 
représentent la durée de deux phénomènes identiques^ s^ accom- 
plissant dans des conditions exactement semblables. 

C'est en partant de cette définition que nous regarderons comme 
un axiome, que l'on est arrivé à construire des instruments, appelés 
horloges, permettant de mesurer le temps. 

81 - Horloges à poids et à balancier, — Les horloges actuellement 
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employées dans les observatoires sont les horloges à poids et à 
balancier. 

L'expérience et le calcul montrent que si l'on prend un pendule, 
c'est-à-dire un corps pesant suspendu à l'extrémité d'une tige inex- 
tensible, les petites oscillations de cet appareil, de part et d'autre de 
la verticale passant par le point de suspension, sont isochrones, ou, 
en d'autres termes, s'effectuent dans des intervalles de temps égaux. 

Galilée, qui découvrit cette importante propriété du pendule, 
songea le premier à l'utiliser pour mesurer le temps. Mais ce ne fut 
qu'en 1667 que l'astronome Huygens inventa une disposition réelle- 
ment pratique. Voici du reste dans ses grandes lignes le dispositif 
qu'il imagina, dispositif qui est encore utilisé tel quel dans la plupart 
des horloges actuelles. 

Une roue verticale à dents obliques R {Jig» 4o) appelée roue de 

Fig. 40. 




yt^ 



rencontre ou roue à rochet est mise en mouvement par un poids P, 
soit directement à l'aide d'une corde, ainsi que l'indique la figure, 
soit par l'intermédiaire de rouages. Une pièce ab appelée ancre est 
placée au-dessus et oscille autour d'un axe Horizontal 00' en même 
temps que le pendule ou balancier CB. 

L'ancre et le balancier sont d'ailleurs mis en rapport au moyen de 
la tige à fourchette of. 

Lorsque le balancier est vertical, l'une des dents de la roue li 
s'appuie sur l'extrémité supérieure du crochet b et la rotation de 
cette roue est arrêtée. Mais si le balancier s'éloigne vers la gauche, 
le crochet b s'écarte de la roue; la dent qui s'appuyait sur lui devient 
libre et la roue R tourne dans le sens de la flèche jusqu'à ce que le 
crochet a, qui s'en est rapproché, soit frappé de bas en haut par la 
dent qui arrive en dessous. 
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Le balancier revenant alors vers la droite, le crochet a se retire, 
laisse partir la roue R qui se trouve arrêtée de nouveau un instant 
après par le crochet b qui vient rencontrer la dent suivante et ainsi 
(le suite. 

Le mouvement de la roue R ne peut donc s'effectuer que par 
saccades se succédant à intervalles de temps égaux, comme les 
oscillations du balancier. 

On enregistre les déplacements successifs de la roue R, à l'aide 
d'une aiguille fixée sur l'axe nxn et se déplaçant sur un cadran gradué 
en parties égales, chacune de ces divisions étant parcourue par l'ai- 
guille lorsque le balancier effectue une demi-oscillation. 

Si donc on prend pour unité de temps la durée d'une demi- 
oscillation du balancier, on voit que l'aiguille liée à l'axe mn mar- 
quera le nombre de demi-oscillations du balancier dans un intervalle 
de temps donné, c'est-à-dire le nombre d'unités de temps que ren- 
ferme cet intervalle. Pour que le pendule reçoive des impulsions qui 
perpétuent son mouvement, les deux crochets a et fe sont terminés 
par deux petits plans inclinés en sens contraire. 

L'extrémité de la dent qui s'échappe vient alors glisser sur le plan 
incliné correspondant, le pousse et lui donne ainsi, jusqu'au moment 
où elle est entièrement dégagée, une petite impulsion qui provient 
du poids qui fait tourner la roue et se trouve répétée à chaque demi- 
oscillation. 

82. Remarque /. — Les horloges employées dans les observa- 
toires ont leur cadran divisé en douze parties égales. Le temps que 
met l'aiguille à parcourir une division s'appelle une heure. L'heure 
se subdivise elle-même en 60 minutes et chaque minute en 60 se- 
condes. 

Pour permettre d'évaluer facilement le temps en heures, minutes 
et secondes, le cadran est divisé en 60 divisions égales, en plus des 
divisions horaires. De plus, au lieu d'une seule aiguille, il y en a 
trois : la plus petite, indiquant les heures, fait un tour complet du 
cadran en 12 heures; la seconde, indiquant les minutes, se meut plus 
rapidement et fait le tour du cadran en i heure, parcourant par suite 
une des petites divisions en i minute; enfin, la troisième, marchant 
encore plus vite, fait le tour du cadran en i minute, parcourant par 
suite une des petites divisions en i seconde. 

83. Remarque 11* — Lorsqu'un astronome observe à l'aide d'un 
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instrument optique quelconque, il est indispensable qu'il puisse 
préciser l'instant de son observation sans avoir à quitter l'oculaire 
pour regarder la pendule. Les chocs successifs produits par les 
crocbets de l'ancre sur les dents de la roue à rochet détermineni 
un bruit particulier, appelé le battement de l'horloge, qui permet 
d'arriver facilement à ce résultat. 

Le balancier est construit, en effet, de telle sorte que cbaque demi- 
oscillation s'effectue en i seconde : il se produit donc 12 x 60 X 60 
ou 43 200 battements en 12 heures. Si, avant de se mettre en obser- 
vation, l'astronome a noté l'heure ronde indiquée par la pendule, en 
comptant le nombre de battements entendus depuis cette lecture 
jusqu'au moment de l'observation, il aura l'heure précise où le phé- 
nomène observé s'est produit. 

Les astronomes arrivent même à apprécier la fraction de seconde 
qui marque l'instant précis de l'observation, lorsque cet instant ne 
coïncide pas avec un battement de la pendule. 

84. Remarque. — La Physique nous apprend que la durée 

d'oscillation d'un pendule augmente ou diminue en même temps que 

Fig. 41. 



sa longueur, et, comme celle-ci varie avec la température, il en ré- 
sulte qu'une horloge à balancier retarde ou avance selon que la tem- 
pérature s'élève ou s'abaisse. 

Pour éviter cet inconvénient et rendre, par suite, les oscillations du 
balancier rigoureusement isochrones, on emploie ordinairement le 
balancier compensateur à grille. Cet instrument, inventé par 
l'horloger français Leroj, est fondé sur l'inégale dilatabilité du cuivre 
€t du fer. La tige {fig. 4 1 ) se compose de deux barres transversales CD 
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et EF en métal quelconque, aux extrémités desquelles sont soudées 
deux tiges verticales en fer y. Sur la barre transversale inférieure CD 
sont soudées deux autres tiges verticales en cuivre c, moins longues 
que les premières et portant une troisième barre transversale GH. 
Au milieu K de cette barre est fixée la tige centrale/' en fer qui sup- 
porte la lentille B et passe librement dans un trou pratiqué au milieu 
de CD. 

Il résulte de cette disposition que la dilatation des tiges / et /' 
tend à abaisser le centre de la lentille, tandis que celle des tiges c 
tend au contraire à l'élever. 

Le cuivre étant plus dilatable que le fer, il est facile de voir que les 
longueurs des tiges /, /' et c peuvent être déterminées de telle sorte 
qu'il y ait compensation à toute température entre leurs allonge- 
ments et, par suite, invariabilité de la longueur totale du balancier. 

Désignons, en effet, par y et y' les coefficients de dilatation 
linéaire des tiges de fer et de cuivre, c'est-à-dire l'allongement subi 
par l'unité de longueur de ces tiges lorsque la température augmente 
de I degré. L'allongement des tiges étant proportionnel à leur lon- 
gueur et à l'élévation de température, il en résulte que l'allongement 
total produit par les tiges / et /' est 

quand la température s'élève de o° à ^°, tandis que, dans les mêmes 
conditions, l'allongement de la tige c a pour valeur 

Pour qu'il y ait compensation il faut donc que l'on ait 

(f-^f'nt = cit, 
et, par suite, 

f-^f ^ I', 
c y' 

condition qui est évidemment toujours réalisable. Cette relation étant 
d'ailleurs indépendante de ^, on voit que la compensation obtenue 
pour une température donnée est permanente. 

Par ce procédé on est arrivé à construire des horloges dont la 
marche a une régularité parfaite et qui, par suite, permettent d'éva- 
luer le temps avec une précision extrême. 

85. Chronomètres. — Pour qu'une horloge à poids et à balancier 
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puisse marcher, il est nécessaire qu'elle ne soit pas déplacée. Or, dans 
(certains cas, il est indispensable d'aller faire des observations au loin; 
il a donc fallu construire des instruments insensibles au mouvement 
et conservant l'heure avec une exactitude parfaite. 

Ces instruments, appelés chronomètres, ont une précision qui ne 
le cède en rien k celle des pendules à balancier compensé : ils en 
(lifTèrent simplement par la suppression du balancier et du poids 
moteur et leur remplacement par des ressorts en forme de spirales. 
Nous les étudierons d'ailleurs en détail dans le Cours de naingation. 



CHAPITRE II. 

MOUVEMENT DIURNE. L\ TERRE. L'ATMOSPHÈRE. 



86. Classification des astres, — Si Ton examine le ciel avec 
attention à Faide de puissantes lunettes astronomiques et du théo- 
dolite, on ne tarde pas à remarquer des différences appréciables 
entre les astres, au point de vue de leur aspect et de leurs mouve- 
ments. 

Deux de ces astres, le Soleil cl la Lune, attirent plus particulière- 
ment l'attention, à cause de leurs dimensions considérables : la pré- 
sence du premier au-dessus de l'horizon détermine le jour; le 
second, visible tantôt le jour, tantôt la nuit, est remarquable par la 
diversité de ses aspects. 

Les autres astres ne sont visibles à l'œil nu que pendant la nuil, 
parce que leur éclat se trouve effacé par celui du soleil. Toutefois les 
lunettes d'observatoires permettent d'en apercevoir un certain nombre 
même pendant le jour. 

Par suite de leurs mouvements relatifs et de leurs apparences, ces 
astres se divisent en trois catégories bien distinctes : 

Les étoiles, les planètes et les comètes. 

Les étoiles, qui forment la très grande majorité des astres que nous 
apercevons sur la voûte céleste, sont caractérisées par leur immobi- 
lité relative : la distance angulaire de deux étoiles reste en effet inva- 
riable^ d'où le nom de fixes donné parfois aux astres dé cette caté- 
f^orie. 

Les étoiles examinées à l'aide des lunettes les plus puissantes 
conservent toujours l'apparence de simples points lumineux, dont la 
lumière a des éclats diversement colorés, qui constituent ce qu'on 
appelle le scintillement des étoiles. 

Les distances angulaires des étoiles, prises deux à deux, restant 
invariables à toute époque et en tout lieu, il en résulte que les figures 
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telles que droites, triangles, polygones, formées par ces astres sur la 
voûte célçste, restent également invariables. 

Frappé de ce fait, Hipparque de Rhodes, astronome qui vivait 
1 20 ans avant Jésus-Christ, avait déterminé les distances angulaires 
d'un très grand nombre d'étoiles et en avait déduit la représenta- 
tion exacte du firmament. Cette représentation, comparée à celles 
que l'on obtient actuellement par le même procédé, n'offre que des 
variations insignifiantes, ce qui montre que l'invariabilité des posi- 
tions relatives des étoiles est permanente. 

Les planètes sont caractérisées par leurs déplacements plus ou 
moins rapides parmi les étoiles : on reconnaît, en effet, que les dis- 
tances angulaires des planètes aux étoiles, ou des planètes entre elles, 
varient constamment. De plus, examinés à l'aide de puissantes 
lunettes, ces astres qui, à l'œil nu, paraissent n'être que de simples 
points lumineux, se présentent sous la forme de petits disques brillants 
dont l'éclat reste invariable. 

Certaines planètes sont accompagnées dans leurs mouvements par 
d'autres planètes plus petites qui paraissent tourner autour d'elles : 
ces petites planètes sont appelées les satellites de la grande. 

Les comètes se distinguent des autres astres par leur aspect bizarre : 
on les aperçoit sous la forme de points brillants suivis d'une longue 
traînée lumineuse. Le point brillant est la tête de la comète, la 
traînée lumineuse en est la chevelure. Les comètes, dont la présence 
dans le ciel est toujours temporaire, se déplacent plus ou moins rapi- 
dement par rapport aux autres astres. 

On reconnaît aisément que la Lune se déplace au milieu des étoiles, 
absolument comme les planètes et les comètes; il en est de même du 
Soleil, ainsi qu'on peut le constater en mesurant les distances angu- 
laires de cet astre aux étoiles que l'on peut apercevoir en plein jour, 
à l'aide des lunettes d'observatoires. 



I. — MOUVEMENT DIURNE. 



87. On donne le nom de mouvement diurne au mouvement 
d'ensemble que les astres paraissent avoir sur la sphère céleste, 
mouvement dont nous avons constaté l'existence dès le début de 
ce cours. 
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Ce phénomène céleste étant le premier qui attire notre attention, 
il est tout indiqué de l'étudier tout d'abord, afin d'en préciser les 
apparences et d'en découvrir les lois. 

88. Aspect du mouvement diurne. — Supposons-nous dans nos 
contrées, au milieu d'une plaine par exemple, afin que notre vue ne 
soit gênée par aucun obstacle : chaque jour nous voyons le soleil se 
lever, c'est-à-dire apparaître d'un côté de l'horizon, s'élever à une 
certaine hauteur, puis s'abaisser et se coucher, c'est-à-dire disparaître 
du côté opposé. Si, pendant une nuit sereine nous nous tournons 
\ers le midi, c'est-à-dire vers la région où le soleil se trouvait au 
milieu de la journée, nous voyons tous les astres de la région placée 
devant nous suivre une route analogue à celle du soleil, c'est-à-dire 
se lever à gauche, monter lentement dans le ciel en décrivant des 
courbes les rapprochant plus ou moins du zénith et se coucher dans 
la région de droite. 

Si, au lieu de nous tourner vers le midi, nous faisons face au nord, 
c'est-à-dire à la région opposée, nous verrons encore une partie des 
astres de cette région se lever à droite pour se couchçr à gauche, tandis 
que les autres restent constamment au-dessus de l'horizon et semblent 
tourner circulairement autour d'un point fixe du ciel, voisin d'une 
étoile connue sous le nom à* étoile polaire. Celle-ci, à première vue? 
palpait immobile, mais en l'observant attentivement, on reconnaît 
({u'elle se meut comme les autres. 

Si l'on a pris soin de noter les heures successives des levers d'un 
même astre, on reconnaît que l'intervalle de temps qui s'est écoulé 
entre deux levers consécutifs est peu différent de celui qui sépare 
deux levers successifs du soleil, c'est-à-dire d'un jour : de là le 
nom de mouvement diurne donné à ce mouvement général des astres 
sur la voûte céleste. 

Pour que ce mouvement soit complètement connu, il nous reste 
maintenant à déterminer les trajectoires décrites par chaque astre sur 
la sphère locale, ainsi que la relation qui existe entre les arcs parcourus 
sur ces trajectoires et les temps employés à les parcourir. 



Mouvement diurne des étoiles. 

89. Détermination des trajectoires. — Pour déterminer les tra- 
jectoires diurnes décrites parles étoiles sur la sphère locale, imaginons 
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(ju'un observateur ait mesuré avec soin, à l'aide du théodolite, et à 
des intervalles de temps très rapprochés, les azimuts Z«, Z2, Z3, . . . 
d'une même étoile E, ainsi. que les distances zénithales correspon- 
dantes N<,N2,N3, 

Prenons, pour figurer la sphère locale de cet observateur, une 
sphère matérielle O (^fig^ 4^), de rayon aussi grand que possible, cl 
traçons sur cette sphère deux grands cercles perpendiculaires Tun sur 
l'autre : le premier H H' figurant l'horizon apparent du lieu O, le 
second ZKZ'K pourra être considéré comme représentant le vertical. 




iuûgine des azimuts. Le point Z figurant alors le zénith de l'observa- 
teur, portons à partir du point K, dans le sens convenable, des arcs 
K.Ci =Z<, KC2= Z2, KCi =Z3, ... et traçons les grands cercles ZCi, 

ZC2, ZC3, Ces grands cercles représenteront les verticaux de 

['étoile au moment des observations successives, de sorte que si nous 
portons sur ces verticaux des arcs ZEi = Nj , ZE2= N2, ZE3 = N3, . . . , 
nous obtiendrons en E^, E2, Ea, ... les positions occupées succes- 
sivement par l'étoile E sur la sphère locale. Joignant alors les points 
E|, E2, E3, ... par un trait continu, nous obtiendrons la représenta- 
tion de la trajectoire décrite par l'étoile E sur la sphère locale. 

Répétant les mêmes observations et constructions pour toutes les 
étoiles, on constate que : 

I** Les trajectoires des étoiles sont des petits cercles ayant tous les 
mêmes pôles P et P', et par conséquent parallèles entre eux; 

1^ La position des pôles P et P' reste invariable à toute époque sur 
la sphère locale du lieu O ; 

3" Les étoiles atteignent toutes leur hauteur de culmination^ 
c'est-à-dire leur plus grande hauteur, en traversant le plan ver- 
tical ZKZ'K' qui contient les pôles P et P' et qu'on appelle pour ce 
motif, le plan de culminât ion; 
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4** Les étoiles circumpolaires, c'est-à-dire celles qui restent con- 
stamment au-dessus de l'horizon, atteignent également leurplus faible 
hauteur en traversant le plan de culmination ; 

5" A deux distances zénithales égales d'une même étoile, corres- 
pondent des verticaux formant des angles égaux de part et d'autre dn 
plan de cuhnination. 

90. Détermination du mou\>ement des étoiles sur leurs trajec- 
toires. — Si l'observateur a noté soigneusemen t les heures A i,/(i2,A>,... 
marquées par une pendule lorsque l'étoile E occupait les positions E< , 
E2, Ej, ... {Jig- 42), les différences Aj — h^^ h% — Aa? ••• représentent 
les temps employés par l'étoile pour parcourir les arcs E, E2, E^^Ea, . . . 
de son parallèle diurne. 

En mesurant ces arcs, on constate que l'on a : 



c'est-à-dire que les arcs parcourus sont proportionnels aux temps 
employés à les parcourir et, par suite, que les étoiles décrivent leurs 
parallèles diurnes d'un mouvement uniforme. 

On constate également, ce qui était du reste à prévoir, que la durée 
d'une révolution diurne complète est rigoureusement la même pour 
chaque étoile. 

91. Observations en divers lieux. — Si l'observateur se déplace 
d'une manière quelconque sur la surface de la terre, en répétant en 
chaque lieu les observations et constructions que nous venons de 
décrire, on constate que les particularités présentées par le mouve- 
ment diurne des étoiles sont les mêmes partout et, en outre, que : 

i® Les distances angulaires des étoiles prises deux à deux de toutes 
les manières possibles sont exactement les mêmes sur toutes les sphères 
locales ; 

2** Les trajectoires des mêmes étoiles sont, à la même. époque, 
également distantes des pôles sur toutes les sphères locales; 

3** La ligne des pôles de ces trajectoires passe toujours par l'œil de 
l'observateur et par un point fixe du ciel ; la direction de cette ligne 
idéale est donc invariable dans l'espace, mais l'angle qu'elle fait avec 
la verticale de l'observateur varie d'un lieu à un autre ; 

4® Le temps que les étoiles mettent à effectuer une rotation diurne 
complète est rigoureusement le même pour toutes et partout; • • - - 



46 CHAPITRE II. — HOUVEUBNT DIURNE. LA TERRE, l' ATMOSPHÈRE. 

92. Remarque. — Plusieurs conséquences extrêmement impor- 
tantes se déduisent des résultats que nous venons de trouver : 

I® Puisque toutes les étoiles décrivent des cercles parallèles entre 
eux et conservent entre elles des distances angulaires invariables, il en 
résulte que le mouvement des étoiles est un mouvement d'ensemble. 
Tout se passe donc comme si les étoiles étaient fixées sur une sphère 
matérielle transparente, de rayon immense, ayant pour centre le centre 
de la sphère locale et tournant tout d'une pièce, d'un mouvement uni- 
forme, autour d'un de ses diamètres dont la direction reste fixe. Nous 
regarderons cette sphère idéale comme existant réellement et nous lui 
donnerons le nom de sphère étoilée. Cette fiction nous sera fré- 
quemment utile par la suite pour l'explication des mouvements 
célestes. 

2® Puisque les distances angulaires des étoiles restent invariables 
quand l'observateur se déplace d'une manière quelconque sur la 
surface de la Terre, nous devons en conclure que les dimensions de 
la Terre sont insensibles par rapport à la distance à laquelle se 
trouvent les étoiles. 

3° Les étoiles ne pouvant tourner simultanément autour de plu- 
sieurs axes différents, il en résulte que la direction des axes de rota- 
tion de toutes les sphères étoilées est la même; par suite les axes de 
rotation de toutes les sphères étoilées locales sont parallèles, 

4° Les axes de rotation de toutes les sphères étoilées locales étant 
parallèles, puisque les angles formés par ces axes et la verticale de 
l'observateur varient d'un lieu à un autre, il en résulte que les ver- 
ticales des lieux successivement occupés par l'observateur ne sont pas 
parallèles. Par conséquent la Terre n'est pas plane ainsi que les 
apparences semblaient tout d'abord l'indiquer. 

93. Jour sidéral : ses divisions. — Le temps que met une étoile 
quelconque à effectuer une révolution diurne complète étant rigou- 
reusement constant, les astronomes ont adopté cette durée pour 
unité de mesure du temps et lui ont donné le nom de jour sidéral. 
Par conséquent, le jour sidéral est V intervalle de temps qui s'é- 
coule entre deux culminations successives d'une même étoile ou 
d'un point fixe de la sphère étoilée. 

Le jour sidéral a été divisé en 24 heures sidérales; chaque heure 
en 60 minutes et chaque minute en 60 secondes. Enfin chaque 
seconde sidérale se subdivise elle-même en dixièmes, centièmes, etc. 
de seconde. 
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94. Pendule sidérale. — Les horloges d'observatoires ont été 
construites pour marquer le temps sidéral et s'appellent, pour ce motif, 
des pendules sidérales, 

La longueur du balancier compensateur de ces horloges a donc > 
été calculée de telle sorte qu'il se produise 24 X 60 x 60 ou 86 4oo 
battements en un jour sidéral, c'est-à-dire pendant que la petite 
aiguille fait deux fois le tour complet du cadran. 

Le bruit de l'échappement, à chaque demi-oscillation, indique donc 
le commencement et la fin d'une seconde sidérale. 



Mouvement diurne du Soleil, de la Lune et des planètes. 



9S. Soient O {/tg- 43) le centre de la sphère locale, ZOZ' la ver- 



ticale, HH' l'horizon apparent et PP' l'axe de rotation de la sphère 
étoilée, axe que nous supposerons dans le plan de la figure, ce qui 
revient à dire que ZPHZ'P'H' est le plan des culminations. 

Si l'on répète pour le Soleil, la Lune et les planètes les mêmes 
observations et les mêmes constructions que pour les étoiles, on 
reconnait que : 

i® Le Soleil, la Lune et les planètes ne décrivent pas, comme les 
étoiles, des petits cercles sur la sphère céleste : les trajectoires de ces 
astres autour de PP' affectent la forme de spirales sphériques telles 
que ABCDEF... à spires plus ou moins serrées; 

2° Pendant une révolution complète autour de PP' ces astres 
atteignent tous leurs plus grandes et leurs plus petites hauteurs à très 
peu près dans le plan de culmination ; 

3" A des hauteurs égales correspondent, dans la même journée, 
C. 5 
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des Verticaux à peu près également inclinés de part et d'autre du 
plan de culmination ; 

4° Les distances angulaires de ces astres entre eux, ou entre eux 
et les étoiles, varient constamment et ne sont pas les mêmes, au 
méiine instant, pour des observateurs très éloignés l'un de l'autre; 

. 5" Le mouvement de ces astres sur leurs trajectoires n'est pas uni- 
forme ; 

6° Le temps qui s'écoule entre deux culminations successives de 
l'un quelconque de ces astres varie constamment; 

y° La durée d'une révolution complète du Soleil autour de PP' 
excède d'environ 4 minutes celle du jour sidéral; 

8® La durée d'une révolution complète de la Lune autour de PP' 
surpasse de 5o minutes environ celle du jour sidéral. 

96. Remarque, — Les distances angulaires du Soleil, de la Lune 
et des planètes aux étoiles n'étant pas les mêmes, au même instant, 
pour deux observateurs éloignés l'un de l'autre, il en résulte que ces 
astres sont beaucoup plus rapprochés de nous que les étoiles. 

De plus, si l'on considère la sphère étoilée comme le support 
commun de tous les astres, on doit considérer le Soleil, la Lune et les 
planètes comme des points mobiles se déplaçant plus ou moins 
rapidement sur sa surface. 



Détermination de l'axe de rotation de la sphère étoilée 

en un lieu donné. 

9T.' L'axe de rotation de la sphère étoilée étant silué dans le plan 
de culmination, il est clair que cet axe sera complètement déterminé 
si* l'on connaît : 

i** La méridienne du lieu, c'est-à-dire la trace du plan de culmi- 
nation sur l'horizon apparent; 

• 2° L'angle que la verticale du lieu forme avec l'axe de rotation de 
la sphère étoilée. 

98. Détermination de la méridienne d'un lieu. — Considérons 
une étoile circumpolaire et soit EiE^ (/ig. 44) son parallèle diurne. 
On sait que le vertical ZPH du pôle de ce petit cercle n'est autre 
chose que le plan de culmination, de sorte que la méridienne du 
lieu Q est GH. 
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Or, si nous menons les verticaux ZË| C| et ZE2C2 tangents au 
cercle E| E2, il est clair que les angles C| ZH et C2ZH sont égaux, de 
sorte que si ZK est le vertical origine des azimuts, l'azimut du point H 
est 

KH — KCi-t-KCj 



•1 



Il en résulte que la direction de la méridienne sera indiquée par le 
rayon du cercle azimutal qui correspond à l'azimut du point H fourni 
par la relation précédente. 

Comme, dans le voisinage des points E| et Ej, l'azimut de l'étoile 

Fig. 44. 




varie très lentement, les azimuts KC| et KG2 s'obtiennent avec une 
très grande précision, de sorte que la direction de la méridienne est 
déterminée avec une très grande exactitude par ce procédé. 

99. Détermination de l'inclinaison de l'axe de rotation de la 
sphère étoilée. — Si nous observons une étoile circumpolaire, les 

Fig. 45. 

IZ 




points E et E' {fig. 45), où cette étoile traverse le plan de culmination, 
sont également éloignés de l'exU-émité P de l'axe de rotation de la 
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sphère étoilée. Si donc nous installons un théodolite, de telle sorte 
que son limbe vertical soit dirigé dans le plan des culminations, en 
mesurant les distances zénithales ZE = N et ZE'=N', on voit sans 
peine sur la figure que 

A = y 

en désignant par X l'angle ZOP, c'est-à-dire la distance zénithale du 
point P. 



II. — LA TERRE. 



Sphéricité, rotation et représentation de la Terre. 

100. L'étude du mouvement diurne nous a montré que, contrai- 
rement aux premières apparences, la Terre n'est pas plane, puisque les 
verticales des divers points de sa surface ne sont pas parallèles. 

Il est donc indispensable, avant d'aller plus loin, de tâcher de nous 
faire une idée un peu plus précise de la forme de la Terre qui nous 
porte et nous sert d'observatoire : de la connaissance exacte de sa 
forme et de ses dimensions dépend d'ailleurs la rigueur même de nos 
observations, puisque l'hypothèse des couches atmosphériques planes, 
dans le calcul de la réfraction astronomique, ne peut plus être con- 
sidérée que comme une hypothèse approchée, acceptable seulement 
pour les rayons lumineux qui ne s'écartent pas trop de la verticale. 

101. Sphéricité et isolement de la Terre, — De prime abord, 
quand on se place au milieu d'une plaine, la Terre nous apparaît 
comme une surface sensiblement plane sur laquelle la voûte céleste 
semble reposer. Mais ce n'est là qu'une illusion, car les faits suivants, 
observés depuis longtemps, démontrent au contraire que la Terre est 
un corps rond, isolé de toutes parts : 

Lorsqu'un navire quitte un port, un spectateur placé en O ijig» 46)? 
sur le rivage, le voit, au bout de quelque temps, s'enfoncer en quelque 
sorte au-dessous de l'horizon. Bientôt le corps du navire ne se voit 
plus, même avec une lunette, tandis que les mâts et les voiles s'aper- 
çoivent encore distinctement; puis le bas des mâts disparaît à son tour 
et enfin le haut. 
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Pour revoir le navire, il suffit à l'observateur de monter rapidement 
en O', au sommet d'un phare par exemple. A mesure qu'il s'élève, 
il aperçoit d'abord le sommet des mâts, puis successivement une 
partie plus ou moins grande de la mature et enfin la coque. 

Les mêmes phénomènes ont lieu, mais en sens inverse, quand un 
navire revient au port : on aperçoit d'abord le haut de sa mâture, 
puis le bas, puis la coque. Enfin les mêmes apparences se retrouvent 

Fig. 46. ' 




^^^r 




partout en mer pour un navire qui s'éloigne ou se rapproche d'un 
autre navire. 

Tous ces faits seraient inexpliquables si la Terre était plane : dans ce 
cas, en elFet, le navire serait vu tout entier tant qu'il serait à portée 
de la vue distincte, et dans le lointain, ce serait évidemment la coque 
qui, étant la plus massive, disparaîtrait la dernière ou apparaîtrait la 
première. 

Tout s'explique au contraire très bien quand on admet la con- 
vexité de la Terre. L'observateur ayant l'œil au point O, menons 
par ce point la tangente OT à la courbe que décrit le navire sur la 
surface de la mer supposée convexe et soit B, le point de contact. 

Tant que le navire n'a pas dépassé le point B il est vu tout entier du 
point O. Au delà du point B, au contraire, la partie inférieure com- 
mence à devenir invisible; en C on ne voit plus que la mâture; en D 
le haut des mâts et enfin plus rien quand le navire sera en E. 

Si l'observateur monte en O', en menant la tangente O'T', on 
voit qu'il apercevra encore une partie de la mâture si le navire est 
en E, toute la mâture s'il est en D, et enfin le navire tout entier quand 
il est en C ou en B. 

Nous admettrons donc désormais que la surface des mers est 
com^ejce. 

Pour nous rendre mieux compte de la forme de la Terre, installons 
un théodolite au point O et visons avec la lunette un point de l'horizon : 
si l'on fait tourner l'instrument autour de son axe vertical sans toucher 
à la lunette^ on reconnaît que l'axe optique reste constamment tangent 
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à la surface de la mer. On obtient du reste un résultat semblable eu 
installant un théodolite en O' ou en un autre lieu quelconque. 

Par conséquent l'horizon visible n'est autre chose que la courbe de 
contact de la surface de la mer avec un cône de révolution ayant son 
sommet au centre du théodolite. 

Cette courbe étant toujours parfaitement circulaire, il faut en 
conclure que la surface des mers est sphérique, car la sphère est la 
seule surface qui jouisse de qette propriété. 

Il est clair que nous ne pouvons en dire autant de la surface des 
continents à cause des accidents de terrain qu'on y rencontre. 
Toutefois, si l'on se place dans un lieu élevé, au milieu d'une vaste 
plaine, les apparences sont sensiblement les mêmes que si l'on se 
trouvait en mer : l'horizon a toujours comme aspect général celui d'une 
vaste circonférence dont l'œil de l'observateur parait être le centre. 

En faisant abstraction des accidents du sol, nous sommes donc 
amenés à dire que la surface des continents est le prolongement de la 
surface des mers, et à admettre, par suite, que la Terre est sphérique. 

Cette conclusion est du reste pleinement confirmée par un phéno- 
mène que nous étudierons plus loin : celui des éclipses de Lune. Si l'on 
examine avec soin la forme de l'échancrure déterminée par l'ombre de 
de la Terre sur le disque lunaire, on reconnaît que cette forme est 
exactement celle d'un arc de cercle. 

Par conséquent la Terre est certainement sphérique et les accidents 
du sol n'altèrent pas sensiblement cette forme. 

Enfin, les nombreux voyages de circumnavigation accomplis dans 
toutes les directions sur la surface de la Terre ont montré que la 
Terre était isolée dans l'espace. 

102. Mesure approchée du rayon de la Terre, — Nous avons 
été amenés à admettre, dans le paragraphe précédent, que la Terre 
pouvait être considérée comme sphérique, la surface des continents 
étant confondue sensiblement avec celle des mers idéalement pro- 
longée au-dessous d'eux. 

Pour justifier cette hypothèse, il nous reste à montrer que les plus 
hautes montagnes de la Terre, qui ne dépassent pas 9000", sont d'une 
hauteur négligeable, vis-à-vis de la longueur du rayon terrestre. 

Calculons donc la longueur du rayon de la Terre, et pour cela 
soient o {fig- 4;) 1^ centre d'un théodolite établi à une hauteur 
Ao = e au-dessus de la surface de la mer, et HoB = a l'angle que le 
plan horizontal, mené par le point o, forme avec l'axe optique de la 
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lunette quand celui-ci est tangent à la surface de la mer. Le triangle 
ToB, rectangle en B, donne : 

TB = Tdcosa, 

ou, en désignant par r le rayon terrestre : 

/• = (r-f- e) cosa. 



On en déduit 



e cosa 



ecosa 



r = 



I — cosa . .a 

•2 sin* - 

2 



Naturellement, on devra opérer sur une très grande hauteur ê, afin 
d'atténuer les erreurs inévitables dans la mesure de l'angle a qui est 
toujours très petit. 

A Brest, en opérant à une hauteur de yi™, on a trouvé a = i5'3o'^. 




Si Ton introduit ces nombres dans l'expression précédente, on 
trouve 7400*^" en chiffres ronds, valeur qui diffère delà valeur exacte 
d'environ -f, ainsi que nous le verrons plus loin. 

Mais, quoi qu'il en soit, on voit que la hauteur des plus grandes 
montagnes n'est guère que la -j— partie du rayon terrestre, ce qui 
justifie l'hypothèse que nous avons admise. 

Pour une sphère de 1" de diamètre, la saillie des plus hautes mon- 
tagnes n'atteindrait pas o",ooo6, c'est-à-dire passerait complètement 
inaperçue. 

103. Rotation de la Terre autour d^un axe passant par son 
centre. — L'étude du mouvement diurne nous a montré que tout se 
passait comme si la Terre étant immobile, toutes les étoiles tournaient 
d'un mouvement d'ensemble, de vitesse uniforme, autour d'un axe fixe 
rencontrant la surface de la Terre. 
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Si la Terre est réellement immobile, les étoiles tournent effective- 
ment autour de nous ainsi que les apparences semblent l'indiquer. 
Mais l'invraisemblance d'un tel mouvement est manifeste : les étoiles 
étant immensément éloignées de nous, les rayons de leurs trajectoires 
diurnes sont eux-mêmes immensément grands et par suite, pour que 
les étoiles puissent parcourir leurs trajectoires en 24 heures sidérales, 
il faudrait qu'elles soient animées de vitesses tellement prodigieuses 
qu'elles en deviennent invraisemblables. 

Si l'on admet, au contraire, que la Terre tourne sur elle-même 
autour d'un axe passant par son centre et dans le sens inverse du 
mouvement diurne apparent, il est clair que toutes les apparences du 
mouvement diurne restent les mêmes, mais ne donnent lieu, cette 
fois, à aucune invraisemblance. 

Le plan d'horizon apparent est en effet comme un plan matériel 
attaché à la Terre : si la Terre tourne de gauche à droite quand on fait 
face au nord, ce plan paraîtra s'abaisser à droite et s'élever à gauche. 
Les étoiles étant alors supposées immobiles dans le ciel, toutes celles 
qui étaient voisines de la région de droite auront paru s'élever; celles 
qui étaient voisines du zénith auront paru se déplacer de droite à 
gauche et enfin celles qui étaient dans la région de gauche auront 
|>aru se rapprocher de l'horizon. 

Le mouvement de la Terre explique donc bien les apparences con- 
statées. 

Puisque la durée de la révolution diurne apparente des étoiles est 
de 24 heures sidérales, en supposant ces astres immobiles, il faut 
admettre nécessairement que la Terre tourne sur elle-même en 
24 heures sidérales, autour d'un axe qui est évidemment parallèle à 
celui de la sphère étoilée. 

Nous admettrons donc désormais avec Copernic que : la Terre 
tourne sur elle-même^ autour d'un axe de direction fixe passant 
par son centre. Son mouvement de rotation est uni/orme, 
s^ effectue de gauche à droite pour un obsrn^oteur tourné vers te 
nord, et la durée de sa rotation est de 24 heures sidérales. 

10t. Preuves de la rotation de la terre. — La conclusion à 
laquelle nous venons d'arriver, en nous fondant sur la seule invrai- 
semblance du mouvement diurne des étoiles, est vérifiée par de nom- 
breuses preuves mécaniques absolument indiscutables : 

1" Le mouvement de rotation de la terre autour d'un axe passant 
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par son centre est entièrement conforme aux lois de la Mécanique : il 
suffit que ce mouvement ait commencé sous l'impulsion d'une force 
quelconque pour qu'il se conserve ensuite indéfiniment, sans aucune 
altération. 

a° Si on laisse tomber un corps verticalement d'une très grande 
hauteur, il doit dévier légèrement de la verticale et dans le sens du 
mouvement de la Terre. En effet, si la Terre tourne, la vitesse du 
point de départ est plus grande que celle du point d'arrivée qui esl 
plus voisin de l'axe de rotation et par suite le corps doit tomber en 
avant, dans le sens du mouvement. 

En laissant tomber un corps dans un puits de mine très profond, 
on a effectivement constaté cette déviation ; mais l'expérience est très 
délicate, car la déviation est très petite et par suite très difficile à 
mesurer. 

3" D'autres expériences enfin, que nous ne pouvons décrire dans 
ce cours, sont des preuves irréfutables de la rotation de la Terre 
autour d'un axe passant par son centre (pendule de Foucault, gyro- 
scope). 

lOo. Remarque, — Bien que la Terre tourne effectivement sur 
elle-même, ainsi que nous venons de le constater, nous continuerons 
à considérer la Terre comme fme et les astres comme seuls en 
mouvement. 

Il ne peut en résulter aucun inconvénient, puisque nous savons 
à quoi nous en tenir; de plus, en procédant ainsi, nous conservons 
l'avantage de mettre notre langage en concordance avec le témoignage 
de nos sens, ce qui simplifie considérablement les raisonnements. 

106. Verticale, Lieux antipodes, — Nous avons appelé verticale 
d'un lieu la direction de la pesanteur en ce lieu ; cette direction étant 
perpendiculaire à la surface des eaux tranquilles, dans le lieu consi- 
déré, est donc perpendiculaire au plan tangent à la sphère terrestre 
en ce lieu. 

Il en résulte que la direction de la verticale, en un lieu donné, 
passe par le centre de la Terre ou encore, que la verticale (V un lieu 
est le rayon terrestre qui aboutit en ce lieu. 

Deux points situés aux extrémités d'un même diamètre terrestre 
sont dits antipodes l'un de l'autre. 

107. Horizon apparent. — Nous avons appelé horizon apparent 
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d'un lieu, le plan perpendiculaire à la verticale de ce lieu, au point 
où cette ligne rencontre la surface de la Terre. 

Le plan d'horizon apparent est donc, d'après ce que nous venons 
de dire, le plan tangent à la sphère terrestre mené par le lieu considéré. 

108. Pôles, équateur, méridiens et parallèles. — Soient T 
{fis- 48) le centre de la Terre, A un point de sa surface, TZ la ver- 
ticale de ce point et pp' l'axe de rotation de la sphère terrestre. 

Les points p et p' où cet axe rencontre la surface de la Terre 
s'appellent les pôles terrestres. 

Le pôle/7 qu'un observateur a devant lui, quand il a à sa droite la 
région dans laquelle se lèvent les astres, s'appelle le pôle nord ou 
boréal; le pôle opposé p' s'appelle le pôle sud ou austral. 

Le pôle le plus rapproché de nos contrées est le pôle nord. On 

Fig. 4H. 

z 




appelle équateur \e grand cercle q(/ Aonl le plan est perpendiculaiie 
à la ligne des pôles/?/?'. 

L'équaleur partage la surface de la Terre en deux hémisphères dont 
chacun porte le nom du pôle qu'il contient. 

Tout grand cercle pMp' passant par la ligne des pôles est un 
méridien . 

Un parallèle est un petit cercle AV dont le plan est parallèle 
à l'équaleur. 

109. Remarque. — Si par le point A {Jig- 4^) nous menons 
une parallèle AP à /?/>', celte parallèle est la direction de l'axe de rota- 
tion de la sphère étoilée dans le lieu A. Or, le méridien /? A// conte- 
nant/?/?' et TAZ contient aussi AP, de sorte que le plan méridien 
d'un lieu se confond avec le plan des culminations. 
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HO. Méridienne, Points cardinaux, — La méridienne d'un 
Heu étant la trace, sur Thorlzon apparent, du plan de culmination, il en 
résulte que la méridienne est aussi l'intersection du plan d'horizon 
apparent avec le plan méridien supposé prolongé. 

La méridienne NS (/ig' 48) s'appelle aussi la ligne nord-sud; la 
perpendiculaire EW à la méridienne prend le nom de ligne est- 
ouest. 

Ces deux lignes déterminent sur l'horizon quatre points: N, S, E, 
W, qui s'appellent les quatre points cardinaux. 

Un observateur placé en A et faisant face au nord aura donc le 
sud derrière lui, Vest ou orient à sa droite et Voues t ou occident à sa 
gauche. 

111. Coordonnées géographiques d^un lieu: latitude, colati- 
tude, longitude. — La détermination d'un liçu situé sur la surface 
de la Terre se fait à l'aide de deux coordonnées analogues à celles qui 
nous ont servi pour déterminer la position d'un astre sur la sphère 
céleste. 

On appelle latitude du lieu A {fig. 48) l'angle AT^r' que la verti- 
cale TA fait avec sa projection Tq' sur Téquateur. Cet angle, mesuré 
par l'arc y' A du méridien p^p'^ se compte de o® à go** à partir de 
l'équateur. La latitude est boréale ou australe suivant que le lieu A est 
dans l'hémisphère boréal ou austral. 

Tous les points d'un même parallèle ont évidemment la même 
latitude. 

Le complément de la latitude est la colatitude: la colatitude du 
point A est donc mesurée par l'arc de méridien/? A. 

On appelle longitude du lieu A, l'angle que le méridien/? A/?' de 
ce lieu forme avec un autre méridien fixe/? M/?', choisi une fois pour 
toutes et di^fc\é premier méridien; la longitude du lieu A est donc 
mesurée par l'arc M//' d'équateur et se compte de o° à 180" dans 
les deux sens, à partir du méridien origine. 

La longitude est dite orientale ou occidentale suivant que le lieu 
considéré est à l'est ou à l'ouest du premier méridien. Sur la figure, la 
longitude du lieu A est donc une longitude ouest ou occidentale. 

Tous les points d'un même méridien ont évidemment la même 
longitude. 

Le choix du premier méridien est arbitraire : on a presque uni- 
versellement adopté celui de l'Observatoire de Greenwich, en Angle- 
terre, près de Londres. En France, cependant, on se sert, comme 
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premier méridien, de celui de l'Observatoire de Paris. La longitude 
de Greenwich par rapport à Paris est de 2° 20' i ^\ 4 Ouest. 

La longitude et la latitude d'un lieu sont ce que l'on appelle ses 
coordonnées géographiques. 

112. Remarque, — En Astronomie on exprime souvent les lon- 
gitudes en heures, minutes et secondes. A cet effet on est convenu de 
regarder la circonférence complète comme divisée en 24 heures et 
l'on a ensuite subdivisé l'heure en 60 minutes et la minute en 
60 secondes. Il est d'ailleurs très facile de transformer en heures, 
minutes et secondes une longitude exprimée en degrés, minutes et 
secondes et réciproquement. Pour cela il suffit de se rappeler les 
relations suivantes, faciles à trouver, 



\ 



i»'=i5% i'"=i5', I• = I5^ 

113. Détermination de la latitude d* un lieu* — On sait que 

l'axe de rotation AP de la sphère étoilée, dans le lieu A (^fig. 48), est 

parallèle à l'axe de rotation pTp^ de la Terre. Or les angles AT^' et 

NAP ayant leurs côtés respectivement perpendiculaires, il en résulte 

que l'on a 

L = NAP, 

en désignant par L la latitude du point A. On voit donc que la lati- 
tude d'un lieu est l'angle que l'horizon apparent de ce lieu forme 
avec l'axe de rotation de la sphère étoilée. 

En déterminant la direction de cet axe (99) nous avons donc, en 
réalité, mesuré la colatitude du lieu A, puisque l'axe ZAP est le com- 
plément de NAP. Par conséquent 

L = 90 — X, 

\ désignant la valeur de l'angle ZAP. 

• 

114. Détermination de la longitude d\in lieu, — Le principe 

sur lequel repose cette détermination est le suivant: la longitude 
d'un lieu est égale à la différence des heures marquées par une 
même pendule sidéra 'e quand une étoile déterminée passe succes- 
sivement aux méridiens de Paris et du lieu. 

Soient en effet T (Jig' 49) la sphère terrestre, pp' son axe de rota- 
tion, pPp' le premier méridien, pï// eipï'p' les méridiens de deux 
lieux situés l'un dans l'est, l'autre dans l'ouest de ce méridien origine. 

A étant une étoile quelconque, nous pouvons toujours imaginer 
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que l'on fasse passer un plan M par l'axe/?/?' de la Terre et le point A, 
puis que ce plan accompagne Féloile dans son mouvement de rota- 
tion diurne. 

Par suite du mouvement de A il est clair que le plan RTen tour- 
nant dans le sens de la flèche s'appliquera successivement sur les 
méridiens des lieux Z, P et Z' et, comme A a un mouvement uniforme 
lui faisant efl*ectuer une rotation complète en 24 heures sidérales, il 
en résulte que, chaque fois que le plan M aura tourné de i5", i5' 

Fig. 49. 




ou i5'', il aura parcouru i**, i™ ou i* de longitude et il se sera 
écoulé i**, i" ou I* de temps sidéral. Si donc nous désignons par G<. 
la longitude Est du point Z et par Gq la longitude Ouest du point Z', 
on aura bien : 



Ge=ap = /i'-/i, 



et 



Go=ap'=A'— A'. 



Il existe plusieurs méthodes permettant de déterminer les longitudes 
en utilisant le principe que nous venons d'établir. Voici les deux 
principales : 

1° Méthode télégraphique, — Supposons que les lieux Z et P 
soient reliés par un ligne télégraphique. A l'instant précis où l'obser- 
vateur placé en Z voit passer l'étoile A au méridien, il lance un 
signal télégraphique. La transmission de ce signal pouvant être con- 
sidérée comme instantanée, l'observateur placé en P lit" aussitôt et 
note l'heure que marque sa pendule sidérale, puis il observe à son 
tour le passage de l'étoile à son méridien, ainsi que l'heure corres- 
pondante. La différence des heures ainsi obtenues donnera, d'après 
le principe précédent, la longitude du point Z. 

a" Méthode du chronomètre, — Un observateur part de Z en 
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emportant un chronomètre réglé de manière à marquer o''oo'"oo* 
lorsque l'étoile A passe au méridien du lieu Z. En arrivant à Paris il 
observe le passage méridien de la même étoile et lit l'heure corres- 
pondante du chronomètre : l'heure lue à ce moment est précisément 
la longitude cherchée. 

C'est cette seconde méthode qui est utilisée par les marins, ainsi 
que nous le verrons dans le Cours de Navigation. 



115. Représentation de la Terre. — La Terre ayant une forme 
sphérique sera admirablement bien représentée par un globe maté- 
riel. Voyons comment on peut placer sur ce globe les divers points 
de la surface terrestre. Le rayon et la corde qui sous-tend un quart 
du grand cercle de cette sphère ayant été déterminés, marquons sur 
le globe un point/? {fig. 5o) représentant le pôle nord, puis, de ce 

Fig. 00. 




point comme pôle, décrivons le grand cercle qq^ qui représente 
l'équateur. Enfin, traçons aussi un grand cercle p^p' figurant le 
méridien de Paris et graduons ensuite les cercles qq' et p^p' en 
degrés par exemple. Si l'on a, au préalable, déterminé les coordonnées 
géographiques des divers lieux de la Terre, nous pouvons maintenant 
reporter très facilement ces lieux sur le globe matériel. Ainsi, par 
exemple, si nous voulons reporter sur le globe un lieu situé par 3o"N 
et 45° E, il est clair qu'il suffit de décrire le parallèle aa' correspon- 
dant à une.colatitude paL= go° — 3o°= 60° pour avoir un premier 
Heu géométrique du lieu considéré. 

Pour placer ce lieu en longitude il est évident qu'il suffira de 
compter 45 divisions de o en p et de tracer ensuite le méridien 
passant par le point p ainsi obtenu : le point A, intersection du méri- 
dien /?p et du parallèle aa', sera la représentation du point considéré. 

Tous les points remarquables ayant été ainsi teportés sur le globe, 
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il est clair que celui-ci permettra de se rendre compte de leurs posi- 
tions relatives. 

Malheureusement, pour qu'un globe ainsi construit donne des 
détails suffisamment nombreux tout en restant lisible, il faudrait lui 
donner des dimensions telles que son emploi en deviendrait très 
incommode. C'est ce qui a conduit à représenter la surface de la Terre 
sur un plan et à dresser des caries représentant des régions plus ou 
moins étendues. 

Nous étudierons dans le Cours de Navigation le mode de repré- 
sentation cartographique adopté par les marins, le seul que comporte 
notre programme; mais, quel que soit le système de construction 
employé, les régions représentées sur les cartes seront nécessairement 
déformées puisque Ton sait que la surface d'une sphère ne peut se 
développer sur un plan sans déchirure ni duplicature. 



Mesure précise des dimensions de la Terre. 

116. Nous avons vu précédemment (102) comment on pouvait 
obtenir grossièrement la longueur du rayon terrestre. Mais, comme 
la connaissance exacte de cet élément est indispensable, il est néces- 
saire de voir comment on est parvenu à en mesurer la longueur 
avec précision. 

117. Mesure d\in arc du méridien. — Soient T {^fig^ 5i) le 
centre de la Terre, /? A' A/?' un inéridien, A et A' deux points de ce 
méridien et rie rayon inconnu de Terre. 

Ayant déterminé, à l'aide du théodolite, les latitudes L et VI des 
points A et A', on en déduit le nombre de degrés n représentant la 
mesure de l'arc AA'. On a en effet 

/i = L' — L, ou /i = L'4-L, 

selon que les points A et A' sont dans un même hémisphère ou dans 
des hémisphères différents. Si donc l'on désigne par /la longueur de 
l'arc A A', on voit]que l'on a : 

, TT/ir 
180 

et par suite, 

180/ 

/' = y 

TT/l 

de sorte que, pour connaître r, il faut mesurer directement /. Pour 
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effectuer cette détermination, on choisit de part et d'autre de l'are AA' 
des points B, G, D, E, facilement observables et l'on joint tous ces 
points deux à deux par des arcs de grands cercles qui, sur le terrain, 
sembleront être les lignes droites qui joignent ces points. 

On forme ainsi un réseau de petits triangles sphériques dont l'en- 
semble s'appelle une triangulation. 

On mesure ensuite directement sur le terrain l'un des côtés da la 
triangulation, le côté A'B par exemple. Ce côté, appelé base de la 
triangulation, est choisi dans une plaine et on le mesure avec les plus 
grandes précautions, à l'aide d'appareils spéciaux permettant de 
compter sur une erreur moindre que ^^^^*^^^^^ (i décimètre par 20 kilo- 
mètres). 

Ceci fait, on détermine avec le théodolite les angles A' et B du 

Fig. 5i. 




triangle A'BC et l'on résout ce triangle, ce qui donne la longueur 
de BC. On mesure ensuite les angles B et C du triangle BCD, ce qui 
fait connaître CD, et ainsi de suite. 

Or, si l'on a déterminé la direction de la méridienne au point A', 
on peut mesurer l'angle BA'a. Le triangle BA'a est donc déterminé 
et, par suite, en le résolvant, on connaît l'angle BaA' ainsi que les 
côtés A' a etBa. 

Connaissant Ba et BC, on en déduit aC, de sorte que le 
triangle aC^ est déterminé et permet de calculer l'angle apC et a(3, 
et ainsi de suite. 

Finalement, on connaît les longueurs A'a, a^, Py, • . . des arcs suc- 
cessifs, formant l'arc de méridien AA' : leur somme donnera donc /. 

Comme vérification, on mesure une seconde base telle que A£; 
en comparant le résultat de cette mesure directe avec celui déduit du 
calcul, on peut apprécier l'exactitude avec laquelle la triangulation a 
été effectuée. 
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118. Remarque. — 11 est important de remarquer que les 
mesures d'angles eflec tuées pendant une triangulation n'ont besoin 
d'aucune correction; la réfraction ne les influence pas, puisque ces 
angles sont tous des différences d'azimuts. 

Quant à la mesure des côtés, elle nécessite une correction parti- 
culière ajant pour but de ramener cette mesure à ce qu'elle aurait 
été si on l'avait effectuée sur la surface sphérique déterminée par la ' 
surface des mers prolongée. Cette correction, que nous n'avons pas à 
expliquer ici, est d'ailleurs très facile à effectuer. 

Les seuls éléments erronés sont les latitudes L et L' des points A 
et A', puisque pour la détermination de ces éléments on s'est servi de 
la formule de réfraction basée sur l'hypothèse des couches planes qui 
est nécessairement inexacte. 

Nous remarquerons cependant qu'un premier calcul, fait avec ces 
éléments erronés, donnera une valeur approchée du rayon ; avec 
cette valeur on pourra déterminer une formule de correction plus 
exacte pour les réfractions et obtenir, par suite, une nouvelle valeur 
du rayon plus précise. Par approximations successives on obtiendra 
donc le rayon avec une très grande exactitude. 

119. Résultats obtenus. — La première mesure précise d'un arc 
dî méridien fut faite en 1669, par l'astronome Picard, qui 
trouva 57 060 toises pour longueur de l'arc de i "^j en effectuant sa trian- 
gulation dans la plaine de Picardie, entre Paris et Amiens. 

En 17'^^, deux groupes de savants français partirent, l'un pour le 
Pérou, l'autre pour la Laponic. Le premier groupe trouva 56 ^So toises 
pour lalongueur de l'arc de 1°, tandis que le second trouva 57 4 2î>' toises. 

Comme ces mesures avaient été faites par des savants et avec un 
soin extrême, l'exactitude des résultats obtenus ne put être mise en 
doute. Aussi devint-il nécessaire d'admettre que, contrairement à ce 
qui avait été dit jusqu'alors, la Terre n'était pas rigoureusement sphé- 
rique. 

Or, quelques années avant, Newton et Huygens, admettant l'état 
primitif de fluidité de la Terre, avaient démontré que, sous l'action 
de la force centrifuge développée par sa rotation, la terre avait dû 
prendre la forme d'un ellipsoïde de révolution engendré par une 
ellipse tournant autour de son petit axe. 

Les résultats obtenus par Picard, ceux trouvés en Laponie et au 
Pérou concordent parfaitement avec cette théorie. 

Supposons en effet que nous prenions pour plan de la figure un 
C. 6 



82 



CHAPITRE II. — MOUVEMENT DIURNE. LA TERRE. L ATMOSPHERE. 



méridien elliptique pqp'q' et soient AB et CD {fig* 59.) deux arcs 
de i" pris, l'un dans le voisinage de Téquateur (Pérou), l'autre dans 
le voisinage du pôle (Laponie). 

On démontre, en géométrie, que la normale en un point d'un 

ellipsoïde de révolution est tout entière contenue dans l'ellipse 

méridienne de ce point. Si donc nous menons en A, B, C, D les 

ormales à la surface de la terre, ces normales se rencontreront : les 

v.eux premières en w, les deux autres en <ù' , 

Or, la figure montre, et l'on prouve d'ailleurs rigoureusement, que 
les droites Au) et Bo> sont plus longues que Geo' et Dw'. 

Comme les arcs AB et CD sont très petits, on peut les regarder 

Fi g. 5:?. 




comme des arcs de circonférences ayant (o et to' pour centres et wA 
et (i)'C pour rayons; il en résulte nécessairement que les arcs AB 
et CD doivent être inégaux et que AB doit être plus grand que CD, 
ainsi qu'on l'a constaté. 

Du reste, des mesures plus récentes effectuées en divers pays et 
par diverses latitudes ont absolument confirmé l'hypothèse de Newton 
et Huygens. 

Nous admettrons donc désormais que \^ forme réelle de la Terre 
est celle (Vun ellipsoïde de révolution ayant pour caractéristiques, 
d'après les documents les plus récents (Faye) : 

Demi-grand axe Ty' 6378'^", JgS 

Demi-petit axe T/? 63r)6'^'",549 

Longueur du méridien elliptique />y/>' 7' 40^08'^'", o32 

Longueur de Téquateur • 4^076'^". 6'25 

Surface SiooS'aooo''*"' 

Volume 1083260'"»' 

On voit par les nombres qui précèdent que la différence entre le 
demi-grand axe et le demi-pelit axe est de 9.1''™, 844 seulement. Le 
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rapport de celte longueur au demi-grand axe est ce que Ton appelle 
V aplatissement de la Terre : sa valeur est ■—. 

120. Remarque. — Les méridiens n'étant pas des circonférences, 
les degrés ont des longueurs inégales : leur valeur moyenne est 
de 1 1 1 i33",4j et par suite la longueur de la minute de degré, c'est-à- 
dire le mille marin, est de i 852™, 22. 

Comme on le voit par les nombres qui précèdent, la Terre diffère 
très peu d'une sphère. Aussi peut-on, dans la plupart des questions 
<jue nous aurons à traiter, la considérer comme sphérique. La lon- 
gueur du rayon, dans cette hypothèse, est donc égale à \ ^ . y c'est-à- 
dire à 6366''", 19^. 



121. Longueur du mètre. — En 1791, la Commission cliaigée 
par l'Assemblée Constituante d'établir le système actuel de poids et 
mesures appelé système métrique^ décida de choisir pour unité de 
longueur la dix-millionnième partie du quart du méridien terrestre : 
cette unité de longueur reçut le nom de mètre. 

Pour, évaluer la longueur du quart du méridien terrestre, Delambre 
-et Mécbain mesurèrent un arc de méridien allant de Dunkerque à 
Barcelone. Cette longueur fut trouvée égale à 5i3o74o toises, de 
sorte qu'en désignant par x la longueur du mètre, on posa : 

5 i3o74o = 10 000 000 X, 

relation d'où il résulte que : 

J7 = o', 5 18074 • 

Ce résultat fut adopté par le Corps législatif le \ messidor, an Vil 
(22 juin 1799) pour longueur du mètre légal. 

Une règle étalon, en platine, ayant exactement une longueur 
de o^, 5i3o74 à o" centigrade fut alors construite et déposée aux 
Archives nationales. 

Depuis, des mesures plus précises ont montré que cette règle est 
plus courte que la dix millionnième partie du quart du méridien 
terrestre d'environ deux dixièmes de millimètre; on l'a néanmoins 
conservée comme unité de longueur, de sorte que, si l'on veut donner 
une définition exacte du mètre, il faut dire : le mètre légal est la 
longueur Wune règle de platine déposée aux Archives nationales 
et adoptée comme unité de mesure par le Corps Législatif, l 
4 messidor, an VII. 
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122. Latitude géocentrique* — On appelle latitude géocentrique 
d'un lieu A {Jig- 53), Tangle que le rayon TA forme avec Téquateur. 

Or, la terre étant un ellipsoïde de révolution, il en réstilte que la 
latitude géocentrique diffère de la latitude géographique qui est 
Fangle AV^ que la verticale ZAV forme avec Téquateur. Il est 
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d'ailleurs facile de passer de la latitude géographique à la latitude 
géocentrique. On voit en effet sur la figure que 

XWq = ATV -h TAV, 

c'est-à-dire, en désignant par L la latitude géographique, par L' la 
latitude géocentrique et par v Tangle TAL ou son égal ZAZ' : 



Il en résulte que : 



L' = L — V. 



L'angle v, (jui porte en astronomie le nom (ï angle à la verticale, 
a été calculé à l'aide de formules que nous ne pouvons établir dans ce 
cours, et sa valeur, en fonction de L, a été mise en Tables par M. Frio- 
court (T. XX). 
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123. L'atmosphère est, comme nous Tavoiis déjà dit, la couche 
d'air qui entoure la terre. 

L'atmosphère est indispensable à la vie de l'homme et des animaux 
tels qu'ils sont organisés. Si l'atmosphère n'existait pas, la chaleur des 
rayons solaires serait dispersée de toutes parts et la terre serait extrême- 
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ment froide : au sommet des montagnes, en effet, la couche d'air ayant 
une épaisseur moindre qu'au-dessus des plaines, la dispersion de la 
chaleur est plus grande. C'est ce qui explique pourquoi les hautes 
montagnes sont toujours couvertes de neîge. 

L'existence de températures de plus en plus basses à mesure que 
l'on s'élève est encore mise en évidence par les ballons-sondes. On 
appelle ainsi de petits ballons gonflés d'hydrogène ou de gaz d'éclai- 
rage, qu'on lâche dans l'atmosphère après, les avoir munis de divers 
instruments de physique et en particulier de baromètres et de ther- 
momètres enregistreurs. Certains de ces ballons se sont élevés à plus 
de loooo mètres et ont trouvé à ces hauteurs des températures 
de — 6o^ 

C'est grâce à l'atmosphère que nous pouvons distinguer les objets 
qui nous entourent : les molécules d'air réfléchissent en effet la lumière 
en tous sens, et c'est grâce à cette lumière réfléchie que nous aperce- 
vons les objets qui ne sont pas directement exposés aux rayons 
solaires. Sans cette réflexion, ces objets resteraient plongés dans 
l'obscurité la plus complète. 

La présence de l'atmosphère permet également d'expliquer divers 
phénomènes qui nous sont familiers : la chaleur du soleil est plus 
grande au milieu de la journée que le matin et le soir; les rayons 
solaires arrivant plus normalement en effet sur la surface terrestre au 
milieu du jour, ont un trajet moins long dans l'atmosphère et perdent 
par suite une moins grande quantité de chaleur avant d'arriver au sol. 
Le matin et le soir au contraire, ces rayons arrivant très obliquement, 
ont un très long trajet dans l'atmosphère et, par suite, y perdent une 
notable partie de leur chaleur. 

C'est pour une raison identique que le Soleil paraît bien moins 
éblouissant à l'horizon qu'au zénith : l'air n'ayant pas une transpa- 
rence parfaite il est clair, en effet, que les rayons lumineux qui arrivent 
obliquement perdent une plus grande partie de leur éclat que ceux 
qui arrivent normalement. 

Enfin c'est à l'atmosphère que l'on doit les phénomènes connus 
sous les noms à^ aurore et de crépuscule : quand le Soleil est en effet 
un peu au-dessous de l'horizon HH' d'un lieu O (Jl^^* 54), en S par 
exemple, ses rayons éclairent la partie supérieure ab de l'atmosphère 
et les molécules d'air réfléchissant en tous sens la lumière qui les 
frappe, répandent sur le lieu O une certaine clarté dont l'intensité 
va en diminuant à mesure que le soleil s'abaisse davantage au-dessous 
de l'horizon. 
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C'est celte clarté qui a reçu le nom d^aurorele matin, de crépus- 
cule ou de brune le soir. 

Il est clair que l'instant où le lieu O sera plongé dans robscurité 




complète dépend de l'abaissement du Soleil au-dessous de Thorizon 
et aussi de l'élévation de l'atmosphère. 

On admet que, lorsque l'air est bien pur, la lueur crépusculaire 
cesse lorsque le soleil est abaissé de 1 8" au-dessous de l'horizon. 

124. Calcul de Vépaisseur de ^atmosphère. — Si l'on admet 
que la lueur crépusculaire cesse lorsque le Soleil est abaissé de iS**" 

Fig. 55. 




au-dessous de l'horizon, il en résulte que, lorsque cet astre se trouve^ 
sur la tangente aKS passant par le point extrême commun à l'horizon 
et à l'atmosphère, l'angle SaH est égal à 18" {fig' 55). Traçons le 
rayon TR et la droite Ta. Les deux angles SaH et KTO ayant leurs 
côtés perpendiculaires sont égaux et par suite OTK est égal à 18", de- 
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sorte que Oïa est égal à 9". Or, si l'on désigne par r le rayon ter- 
restre et par h la hauteur de Fatmosphère, le triangle rectangle OTa* 

donne 

OT — Ta CCS 9°, 



r/est-à-diro 
On en déduit 

et coniiiH' 
on obtient 



r ^={r — h) cosif. 
, r(i — cosq") 

COS()" 

r = 636G'"" et cosy" = o, 9877 



h = = 79'^"' ,->. 



c'est-à-dire 80^™ en chiflres ronds, comme nous l'avions dit précé- 
demment. 

123. Constitution de l'atmosphère. — L'air étant un fluide 
pesait, compressible et élastique, il en résulte que les couches infé- 
rieures de l'atmosphère, pressées par les couches supérieures, doivent 
avoir une densité plus forte que celles qui sont au-dessous. On est 
ainsi amené à considérer l'atmosphère comme composée de couches 
parallèles très minces et superposées par ordre de densité décroissante 
à mesure que l'on s'éloigne du sol. 

Comme nous savons que la Terre est sensiblement sphérique, nous 
devons en conclure que l'atmosphère est formée de couches sphériques 
ayant toutes leurs centres au centre de la Terre. 

Il est donc indispensable d'étudier à nouveau les effets produits 
par ces couches d'air sur les rayons lumineux qui les traversent. 

19.6. Réfraction astronomique, — Nous avons appelé réfraction 
astronomique, la déviation subie par un rayon lumineux qui traverse 
toute l'atmosphère. Il est aisé de voir que la réfraction astronomique 
a pour effet d'augmenter les hauteurs ou de diminuer les dislances 
zénithales, sans altérer les azimuts, absolument comme dans l'hypo- 
thèse des couches planes. 

Soient en eflet {jig* 36) T le centre de la Terre supposée sphé- 
rique, O l'observateur, OZ sa verticale et h.bcdO le rayon lumineux 
qui, parti d'un astre, aboutit dans la lunette du théodolite placé en O. 

Ce rayon, en pénétrant dans l'atmosphère au point 6, subit une 
réfraction et, comme il pénètre d'un milieu moins dense dans un 
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milieu plus dense, il se rapproche de la normale TfeZi , tout en restant 
dans le plan \bT, 

De même, le rayon bc venant rencontrer en c la couche d'air sui- 
vante se réfracte de nouveau et, comme il pénètre d'un milieu moins 
dense dans un milieu plus dense, il se rapproche de la normale TcZ2 
tout en restant dans le plan bcT qui est d'ailleurs confondu avec le 
plan A6T, puisque tous deux contiennent les droites T6 et Te. 

En continuant le même raisonnement on voit que le rayon lumineux 
qui arrive à l'œil de l'observateur reste constamment dans le ver- 
tical ZTA et y suit le trajet représenté par la ligne brisée AbcdO, de 
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sorte que l'observateur placé en O voit l'astre A en A', plus près du 
zénith qu'il ne l'est en réalité. 

Comme les couches d'air successives sont supposées infiniment 
minces, la ligne polygonale AbcfiO est en réalité une courbe plane 
dont la convexité est tournée vers le zénith et l'on peut dire alors que 
l'observateur voit l'astre A dans la direction de la tangente O A' à cette 
courbe au point O. 

L'épaisseur de l'atmosphère étant négligeable vis-à-vis de la 
distance à laquelle se trouve l'astre, si par le point O nous menons OA" 
parallèle à 6 A, nous aurons la direction dans laquelle l'observateur 
verrait l'astre observé si l'atmosphère n'existait pas : la déviation subie 
par le rayon lumineux est donc l'angle A'O A'. 

Il résulte de tout ce que nous venons de dire que la réfraction 
astronomique, dans l'hypothèse des couches sphériques comme dans 
l'hypothèse des couches planes, n'altère pas les azimuts : elle a sim- 
plement pour effet de faire paraître les astres plus voisins du zénith 
qu'il ne le sont réellement. 
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En désignant par R l'angle A'OA'', par N<, la distance zénithale 
apparente ZOA' et par N la distance zénithale exacte ZOA*', on 

voit que Ton a : 

N = Na-h R. 

127. Calcul de la réfraction astronomique, — Le calcul de 
l'angle R nécessite l'emploi du calcul infinitésimal : nous ne pouvons 
donc l'expliquer ici. 

Laplace, qui a le mieux étudié la question, a démontré que pour une 
température de o" et une pression atmosphérique de -jôg™*" la valeur 
de la réfraction est donnée par la formule 

R = 60', 567 tangNa — o',o67 tang'N^, 

tant que la dislance zénithale apparente N<j reste moindre que 76® et 
par une formule beaucoup plus compliquée pour les distances zéni- 
thales comprises entre ^5" et 90**. 

M. Caillet, examinateur des Écoles d'Hydrographie, a calculé à 
l'aide des formules de Laplace les réfractions correspondantes à l'état 
moyen de l'atmosphère, c'est-à-dire à la température de -f- 10** centi- 
grades et à la pression barométrique de 760™™. Ces réfractions, 
appelées réfractions moyennes, sont données par la Table I de la 
Connaissance des Temps en fonction de la hauteur apparente Ha. 

On démontre d'ailleurs que si R désigne la réfraction correspondant 
à la même hauteur H^, mais à une température et à une pression diffé- 
rentes de -r 10" et de 760"*"', on a la relation 

/ et f étant des facteurs numériques donnés par la Table H de la 
Connaissance des Temps et dépendant l'un de la température, l'autre 
de la pression barométrique. 

128. Remarque. — Près de Thorizon les réfractions sont très irré- 
gulières, puisque les rayons lumineux y traversent des couches d'air 
chargées de vapeur d'eau et, de plus, inégalement échauffées par le 
sol. C'est pourquoi les astronomes évitent d'observer les astres trop 
voisins de l'horizon : ce n'est guère qu'à partir d'une hauteur de 5 ou 
6 degrés que les réfractions deviennent régulières et conformes aux 
résultats donnés par les tables de réfraction. 

Habituellement même on n'observe les astres que lorsqu'ils sont 
élevés d'au moins id" au-dessus de l'horizon. 
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129. Remarque II, — Si l'on compare les résultats fournis par 
les Tables à ceux donnés par la formule du n" 77, on trouve que 
ces résultats diflerent de i'' pour Ha= 20" et de 11" pour Ha= 10". 

C^est ce qui explique pourquoi l'élude du mou\^ement diurne, 
faite en tenant compte des réfractions exactes, conduit aux 
mêmes résultats qu^en employant la formule approchée déduite 
de l'hypothèse des couches planes, 

130. Effet de la réfraction sur le disque apparent des astres. 
— Si l'on examine le Soleil, la Lune ou les planètes au moment de 
leur lever ou de leur coucher, on remarque que le disque de ces 
astres paraît aplati. Il est aisé de voir que c'est la réfraction astrono- 
mique qui produit cette apparence. 

Soit en effet A {fig* ^^) la position exacte du centre du Soleil, 
par exemple, lorsqu'il est dans le voisinage de l'horizon HH'. 

Menons le diamètre horizontal BC: tous les points de ce diamètre 

Fig. 57. 




H' H 



étant à la même hauteur au-dessus de HH' sont également réfractés et 
se trouvent, par suite, sur la droite B'C. Ceci posé, si nous considérons 
un point a du bord inférieur du disque, ce point sera relevé en a' par 
la réfraction; mais comme le point a est plus voisin de l'horizon que 
le point A, aa' sera plus grand que AA' de sorte que la partie infé- 
rieure BMC du disque paraîtra relevée et aplatie en B'M'C. On 
verrait de même que le bord supérieur BNC du disque est relevé en 
B'N'C et aplati. 

Pour le Soleil et la Lune l'aplatissement du disque est très sen- 
sible et visible à Tœil nu lorsque ces astres sont dans le voisinage de 
l'horizon. 
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13i. Réfraction terrestre. — On appelle réfraction terrestre Ia 
déviation subie par un rayon lumineux qui émane d'un point situé 
dans Talmosphère et aboutit à un autre point situé égaleuient dans 
l'atmosphère. 

Soient A et B deux points situés dans l'atmosphère : en raisonnant 
comme pour la réfraction astronomique, on verrait que le rayon 
lumineux qui va de B en A décrit une courbe AmB située entière- 
ment dans le plan ZTZ'. 

11 en résulte qu'un observateur placé en A voit le point B relevé 
en B', tandis que l'observateur placé en B aperçoit le point A en A'. 

On démontre que les deux angles A'B A et B' \ B sont égaux: c'est 

Fig. 58. 




leur valeur commune que Ton appelle la réfraction terrestre et que 
Ton désigne habituellement par r. 

Des calculs assez compliqués, montrent que, si l'on désigne par y 
un coefficient numérique appelé coefficient de réfraction terrestre 
et par T l'angle au centre ZOZ', on a 

Le coefficient y varie avec la température, la pression barométrique 
et surtout l'état hygrométrique de l'air. De nombreuses expériences 
ont prouvé que sa valeur varie entre o,o5 et o, i5. Sa valeur moyenne 
est 0,08. 



132. Détermination du coefficient de réfraction terrestre, — 
Imaginons que les observateurs A et B {fig> 58) mesurent au même 
instant les distances zénithales ZAB'= N| et Z'B A'=: Nj. 

Le quadrilatère AKBT donne 

ATB -+- TAK -r AKB -+- KBT = 36o% 
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et comme 

AT B = T ; T AK = 1 80 — N i ; AKB = A'KB' =180 — (a-hp) = i8o — 27^; 

KBT=:i8o — N,; 
on en déduit 

,8oH-T — (N,-hN,) 



Y = 



'2T 



formule qui donne le coefficient y correspondant aux circonstances 
atmosphériques de l'observation. 
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133. Jusqu'ici, en nous basant sur les apparences, nous avons 
regardé la sphère céleste et la sphère étoilée comme ayant pour 
centre commun l'œil de l'observateur. 

Nous avons d'ailleurs reconnu que l'axe de rotation de la sphère 
étoilée paraissait toujours passer par un même point du Ciel et par 
l'œil de l'observateur, quel que soit le lieu où il se trouve. 

Or, il est évident que les étoiles ne peuvent pas tourner simultané- 
ment autour d'axes différents et par suite, comme nous avons reconnu 
que les apparences du mouvement diurne sont dues à la rotation de 
la Terre autour d'un axe passant par son centre, il nous faut admettre 
que la sphère idéale sur laquelle se projettent les astres et la sphère 
étoilée qui leur sert de support ont aussi pour centre le centre de 
la Terre. 

Ce sont ces deux sphères qui ont reçu, l'une le nom de sphère 
céleste rationnelle, l'autre celui de sphère étoilée rationnelle. 

Ainsi donc : on appelle sphère céleste rationnelle une sphère 
idédXe fixe, de rayon immense mais arbitraire, ayant pour centre le 
centre de la Terre et sur la surface intérieure de laquelle se projettent 
tous les astres. 

On appelle sphère étoilée rationnelle une sphère transparente 
idéale sur la surface de laquelle les étoiles sont supposées fixées et 
qui sert de support aux autres astres. Cette sphère a pour centre le 
centre de la Terre, pour rayon celui de la sphère rationnelle et elle 
tourne sur elle-même, à l'intérieur de cette dernière, autour d'un axe 
qui coïncide avec l'axe de rotation de la Terre. 

Le mouvement de rotation de la sphère étoilée est uniforme et 
s'effectue en 24 heures sidérales. 
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Définitions. 



134. Axe el pâles du monde. — L'axe do rolaliuii de la Terre, pri>- 
longé jusqu'à sa rencontre avec la sphère rélesle, porte le nom d'axe 
du monde ou ligne des pôles: c'est autour de cet ase idéal t\iie. 
semble s'effectuer la rotation de la sphère étoilée. 

Les deu5 points 1* et i" {Jig. Sg) où l'ase du monde rencontre la 




sphère céleste s'appellent les pôles célestes. Ctiaque pôle prend le 
nom du pôle terrestre correspondant. 

i3S. Equateur céleste. — Le plan de l'équateur terrestre pro- 
longé coupe la sphère céleste suivant un {trand cercle QQ' qui est 
appelé Véquateur céleste. 

L'équateur céleste partage !a sphère céleste en deux hémisphères 
qui reçoivent les noms des hémisphères terrestres correspondants. 

136, Zénith. Nadir. Verticaux. — Comme nous l'avons déjà 
Ml, le zénith d'un lieu O est le point Z où ia verticale ÏO de ce lieu 
rencontre la sphère céleste au-dessus de la tête de l'observateur. 

Le point Z', diamétralement opposé, est le nadir. 
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Tout grand cercle passant par la verticale ZOZ' du lieu O est un 
vertical. 

437. Méridiens célestes, — Tout grand cercle passant par la 
ligne des pôles PP' s'appelle un méridien céleste. 

Le méridien céleste d'un lieu O est donc le grand cercle PZP'Z' 
passant par la ligne PP' et le zénith Z de ce lieu: ce méridien est en 
même temps un vertical. 

Le demi-méridien PZQ'P' qui contient le zénith est le méridien 
supérieur; l'autre demi-méridien PQZ'P' sur lequel se trouve le 
nadir est le méridien inférieur. 

Le plan du méridien PZP' étant confondu avec le plan du méridien 
terrestre pOp'^ il en résulte que le méridien d'un lieu vUest autre 
chose que le plan des culminations, 

138. Pôle élevé. Pâle abaissé, — On appelle pâle élevé le pôle P 
qui est le plus voisin du zénith. Le pôle opposé P' est le pâle 
abaissé. 

139. Parallèles célestes, — On donne le nom de parallèle 
céleste à tout petit cercle de la sphère céleste parallèle à l'équateur. 

140. Horizon vrai^ rationnel ou astronomique, — On appelle 
ainsi le plan HEH'W perpendiculaire à la verticale TOZ du lieu où 
se trouve l'observateur et passant par le centre de la Terre. Ce plan 
coupe la sphère céleste suivant un grand cercle qui est ainsi appelé 
V horizon vrai du lieu O. 

141. Points cardinaux. — Le plan méridien du lieu O coupe 
l'horizon rationnel suivant une ligne HH' qui est la vraie ligne Nord- 
Sud. L'intersection EW de l'horizon vrai avec l'équateur céleste est 
la vraie ligne Est-Ouest, 

Les quatre points H, H', E, W déterminés par ces deux lignes 
sont les quatre points cardinaux. 

Il est bon de remarquer que les lignes HH' et EW sont parallèles 
aux lignes Nord-Sud et Est-Ouest que l'on pourrait tracer dans le 
plan d'horizon apparent du lieu O. 

142. Premier vertical. — On appelle premier vertical^ le verti- 
cal ZEZ' W qui passe par la ligne Est-Ouest. 
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Le méridien du lieu est perpendiculaire sur le premier vertical, 
puisque Tangle plan H' TE du. dièdre formé par ces deux cercles est 
droit. 

143. Almicantarai. — On appelle ainsi tout petit cercle parallèle 
à l'horizon. 

144. Latitude, Colatitude, — La latitude et la colatitude du 
lieu O sont mesurées indifféremment par les arcs q' o et op sur la 
Terre ou par les arcs Q'Z et ZP sur la sphère célesle. 

La latitude d'un lieu O est donc l'arc Q'Z du méridien céleste de 
ce lieu compris entre le zénith et l'équateur. 

La colatitude d'un lieu O est l'arc de méridien ZP compris entre 
le pôle élevé et le zénith. 

Ito. Longitude. — P^p' étant le méridien de Paris et P a P' le 
méridien céleste correspondant, on voit que la longitude du lieu O 
est mesurée indifféremment par l'arc (3 y' d'équaleur terrestre et par 
l'arc aQ' d'équateur céleste. 

La longitude d'un lieu est donc l'arc d'équateur céleste compris 
entre le méridien de Paris et le méridien du lieu. 

Dans le cas de la figure, la longitude du lieu O est une longitude 
Ouest. 

Systèmes de coordonnées. 

146. — Les astronomes emploient divers systèmes de coordonnées 
pour déterminer la position des astres dans le Ciel: les coordonnées 
horizontales, les coordonnées horaires et les coordonnées équa- 
toriales. 

Coordonnées horizontales. 

147. Les coordonnées horizontales d'un astre ont pour but de pré- 
ciser la position de cet astre sur la sphère rationnelle, lorsque l'on 
prend pour repères l'horizon vrai et le méridien d'un lieu déterminé. 

Ces coordonnées sont la hauteur et V azimut ou la distance zéni- 
thale QlV amplitude, 

148. Hauteur, — On appelle hauteur d'un astre A {/ig- Gq) 
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l'angle a TA formé par le rayon de la sphère céleste qui aboutit à 
l'astre et sa projection Ta sur le plan d'horizon vrai. 

Cet angle est mesuré par l'arc a A du vertical ZAZ' compris entre 
l'horizon et l'astre; on le compte de o° à 90° à partir de l'horizon et 
l'on convient de le regarder comme positif ou négatif selon que 
l'astre A est au-dessus ou au-dessous de l'horizon. 

La hauteur d'un astre, telle que nous venons de la définir, s'appelle 




souvent la hauteur vraie pour la distinguer de la hauteur apparente 
qui est rapportée à l'horizon apparent. On la désigne habituellement 
par H^. 

149. Azimut, — On appelle azimut vrai d'un astre A, et l'on 
désigne par Z^ l'angle PZA formé au zénith par la partie du méri- 
dien supérieur qui contient le pôle élevé et le vertical ZAa de l'astre. 

Cet angle, qui est mesuré par l'arc d'horizon Ha, compris entre le 
point cardinal de même nom que le pôle élevé et le pied a du vertical 
de l'astre, se compte de 0° à 180*^ vers l'Est ou l'Ouest. 

150. Distance zénithale. Amplitude, — Souvent, au lieu de 
déterminer la position d'un astre au moyen de la hauteur et de l'azi- 
mut, on se sert de la distance zénithale et de l'amplitude. 

La distance zénithale vraie de l'astre A est l'angle ZTA formé 
par la verticale TZ du lieu et le rayon de la sphère céleste qui aboutit 
à l'astre. Cet angle, que l'on désigne habituellement par N, est le com- 
plément de la hauteur: il est mesuré par l'arc de vertical ZA compris 
entre le zénith et l'astre. 

Uamplitude vraie de l'astre A est l'angle aigu EZA formé au 
zénith par le premier vertical ZEZ' et par le vertical ZAa de l'astre: 
C. 7 
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cet angle, que l'on désigne habituellement par A^, est mesuré par l'arc 
d'horizon Ea, moindre que 90®, compris entre le point Est ou le 
point Ouest et le pied du vertical de l'astre. 



151. Remarque, — L'observateur étant placé à la surface de la 
Terre et non à son centre, il est indispensable de pouvoir déterminer 
les coordonnées horizontales d'un astre sur la sphère rationnelle, en 
utilisant les observations faites à la surface de la Terre. 

Nous remarquerons d'abord que, si l'on installe un théodolite de 
telle sorte que son axe vertical soit dirigé suivant TZ, son limbe hori- 
zontal sera parallèle au plan de l'horizon vrai_HH'(^^. 60). Si donc 
on note les positions occupées par l'index horizontal quand le limbe 
vertical est dirigé suivant le plan méridien du lieu, puis suivant le 
vertical de l'astre A, il est clair que l'arc compris entre les deux divi- 
sions du limbe horizontal est la mesure de l'azimut de A. 

Mais les choses ne se passent pas aussi simplement pour les distances 
zénithales et les hauteurs. 

Prenons en effet, pour plan de la figure 61, celui du vertical de 




l'astre et soient T le centre de la Terre, O l'observateur, TOZ sa ver- 
ticale, HH' et H,H'^ les traces des plans d'horizon vrai et apparent 
sur le plan de la figure. 

L'astre observé étant à une distance inconnue, peut se trouver 
quelque part en A, de sorte que, suivant que l'observateur se trouve 
en O ou en T, il voit l'astre se projeter en A' ou A" sur la sphère 

céleste. 

La hauteur vraie étai^t représentée indifféremment par l'angle A'^TH 
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OU son égal AIHi, la figure nous montre que 

Hy = AIH, = AOH, + OAT, 

ce qui peut s'écrire, en représentant par H^ la hauteur corrigée de la 
réfraction et rapportée à l'horizon apparent du lieu O, 

D'ailleurs si H^ représente la hauteur apparente mesurée à l'aide 
du théodolite et R la réfraction astronomique correspondante, on 
sait que 

de sorte que l'on a finalement 

H», = Ha -R H- OAT. 

Cette relation nous montre que, pour obtenir la hauteur vraie d'un 
astre A, il faut retrancher la réfraction de l'angle fourni par le théo- 
dolite, puis ajouter à cette différence la valeur de l'angle OAT sous^ 
lequel un observateur, placé en A, verrait le rayon terrestre TO. 

Cet angle, qui s'appelle \^ parallaxe en hauteur de l'astre A et se 
désigne par /?, se détermine par des procédés que nous indiquerons 
plus loin. Nous le considérerons désormais comme connu, de sorte 
qu'il sera toujours aisé, maintenant, de calculer la hauteur vraie d'un 
astre connaissant sa hauteur apparente. 

152. Variabilité des coordonnées horizontales, — Nous avons 
vu que, par suite du mouvement diurne apparent, les astres semblent 
se mouvoir de l'est vers l'ouest sur la sphère céleste. Il résulte de 
cette rotation que les coordonnées horizontales d'un astre varient 
constamment. De plus, ces coordonnées ne sont pas les mêmes, au 
même instant, pour tous les observateurs, la position du plan HH' 
par rapport à la ligne des pôles, c'est-à-dire dans l'espace, variant 
avec la position de l'observateur sur le globe. 

Coordonnées horaires. 

153. Les coordonnées horaires d'un astre ont pour but de pré- 
ciser sa position sur la sphère rationnelle, lorsque l'on prend pour 
repères le méridiçn supérieur de l'observateur et l'équateur céleste. 
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Les coordonnées horaires d'un astre sont : la déclinaison et V angle 
au pôle ou la déclinaison et V angle horaire astronomique. 

154. Déclinaison. — La déclinaison d'un astre A {Jig- 62) est 
l'arc SA du méridien céleste compris entre l'équateur et cet astre. La 




déclinaison se compte de 0° à 90° vers le nord ou vers le sud et prend 
le nom de l'hémisphère dans lequel l'astre est situé. 

Le méridien céleste qui passe par l'astre A s'appelle souvent le 
cercle de déclinaison de cet astre. 

loo. Distance polaire. — Souvent, au lieu de la déclinaison 
d'un astre, on considère sa distance polaire. On nomme ainsi l'arc 
de méridien compris entre le pôle élevé et l'astre. 

La distance polaire se compte de 0° à 180° à partir du pôle élevé. 

Il résulte de cette définition que si l'astre et l'observateur sont 
dans le même hémisphère (latitude et déclinaison de même nom) la 
distance polaire est le complément de la déclinaison. 

On voit en effet sur la figure que, pour l'astre A, on a 

PA = P8 — 8A, 

c'est-à-dire, en désignant, suivant l'usage, la déclinaison par D et la 

distance polaire par A 

A = go»— D. 

Si l'astre A et l'observateur sont dans des hémisphères différents 

(latitude et déclinaison de noms contraires), la figure montre que 

l'on a 

PAi = P8-»-SAi, 
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c'est-à-dire 

A = go'-f- D. 

156. Angle au pôle. — On appelle angle au pôle d'un astre et 
l'on représente par P l'angle, moindre que 1 2 heures, formé par le 
méridien supérieur du lieu et le cercle de déclinaison de l'astre. Cet 
angle se compte, sur l'équateur, de o^ à 12** à partir du méridien 
supérieur, vers l'est ou vers l'ouest selon le cas. 

157. Angle horaire astronomique, — On appelle angle horaire 
astronomique, temps ou heure d'un astre A et l'on désigne par Tag, 
l'angle ZPA formé par le méridien supérieur PZ du lieu et le méri- 
dien PA de l'astre. 

Cet angle se compte de o** à 24** sur l'équateur, dans le sens du 
mouvement diurne apparent et à partir du méridien supérieur; il est 
mesuré par l'arc d'équateur Q'WQô compris entre le méridien supé- 
rieur et le pied du cercle de déclinaison de l'astre. 

C'est donc aussi l'angle engendré par le cercle de déclinaison de 
l'astre depuis son passage au méridien supérieur. 

11 résulte de ce que nous venons de dire que si un astre A' est 
situé dans V ouest, Tag est plus petit que 12**; que si un astre A 
est situé dans l'est, Tag est plus grand que 12** et réciproque- 
ment. 

158. Remarque, — Si l'astre obseryé est le Soleil, on désigne son 
angle horaire astronomique par Tvg; si l'astre est la Lune, son angle 
horaire se désigne par TCg. 

Si la position de l'astre est rapportée au méridien de Paris, son 
angle horaire se représente par Tap, Tvp ou TCp, suivant qu'il s'agit 
d'un astre quelconque, du Soleil ou de la Lune. 

On donne souvent le nom de plan horaire au plan du cercle de 
déclinaison d'un astre. 

159. Relation entre V angle au pôle et V angle horaire astro- 
nomique d'un même astre, — Il résulte immédiatement des défini- 
tions qui précèdent que si un astre A' est situé dans l'ouest on a 

P = Tag, 

tandis que si un astre A est dans l'est on a 

P = 24"— Tag, OU Tag = 24"— P. 
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Ainsi, par exemple, sî les arcs Q'o' et Q'o d'équateur sont égaux 

à 4^} on a : 

P = Tag = 4N 

pour l'astre A' et 

Tag = Q'WQES = 20''= 24^—4"= 24*— P, 

pour l'astre A. 

160. Détermination des coordonnées horaires d^un astre. — 
La détermination des coordonnées horaires d'un astre peut se faire 
très simplement à l'aide du théodolite. 

Considérons en effet le triangle PZA {fi g- 62) formé par le pôle 

élevé, le zénith et l'astre. La latitude de l'observateur étant connue 

et le théodolite ayant fait connaître Tazimut PZA = Z ainsi que la 

distance zénithale ZA = N, le triangle PZA est déterminé et par suite 

la relation 

cosAP = cosZAcosZP h- sinZA. sinZP cosZ, 

c'est-à-dire 

cosA = cosN sinL + sinN cosL cosZ, 

permet de calculer A. Connaissant A, on en déduira 

D = 9o°— A ou D=A — 90**, 

selon que l'observateur et l'astre sont dans le même hémisphère ou 
dans deux hémisphères différents. 

Les quatre éléments N, Z, 90° — L et P étant consécutifs, le même 
triangle donne 

cos Z P cos Z = cot Z A sin Z P — cot P sin Z, 

c'est-à-dire 

sin L cos Z = cotN cosL — cot P sin Z. 

On en tire 

^ sinZ 

tangP = ;rï = :— ; =• » 

col N cos L — sin L cos Z 

relation qui permet de calculer P. P étant connu, on en déduit 

Tag = P, ou Tag = 24" — P, 

selon que Tag est plus petit ou plus grand que 12 heures. 

161. Angle horaire civil. — On détermine parfois la position 
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d'un astre sur la sphère céleste rationnelle à Taide de sa déclinaison 
et de son angle horaire civil. 

U angle horaire civil d'un astre est l'angle formé au pôle par le 
méridien supérieur et le cercle de déclinaison de l'astre, si celui-ci est 
dans l'ouest, ou par le méridien inférieur et le cercle de déclinaison, 
si l'astre est dans l'est. 

Cet angle, qui se désigne habituellement par Tcg, se compte sur 
l'équateur, de o** à 12**, dans le sens du mouvement diurne à partir 
du méridien supérieur ou inférieur suivant que Tastre se trouve dans 
l'ouest ou dans l'est. 

L'angle horaire civil se déduit très simplement de l'angle horaire 
astronomique. On voit en effet sur la figure que pour l'astre A, situé 

dans Test, on a 

Tcg = Qo = Tag — 12\ 

tandis que, pour l'astre A' situé dans l'ouest, on a 

Tcg = Q'8'=Tag. 

L'angle horaire civil est rarement utilisé, sauf quand il s'agit du Soleil. 



Coordonnées éqaatoriales. 
162. Les coordonnées équatoriales d'un astre ont pour but de 

Fi g. 63. 




préciser sa position sur la sphère étoilée, lorsque l'on prend pour 
repères l'axe du monde et le plan d'équateur céleste. 

Soient donc T {fig- 63) le centre de la Terre, PP' l'axe du monde, 
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Z le zénith, QQ' l'équateur et A la projection, sur la sphère céleste, 
d'un astre placé en A|, sur la sphère étoilée. 

La sphère étoilée étant située à l'intérieur de la sphère céleste, la 
verticale OZ et l'axe du monde PP' rencontrent sa surface aux points 
Z| et Pi ; de plus, le cercle de déclinaison de l'astre et le plan d'équa- 
teur coupent la sphère étoilée suivant des grands cercles Pi A| P'^ 
et Q< Q'^ auxquels nous donnerons les noms des grands cercles cor- 
respondants de la sphère rationnelle. 

Il est clair maintenant que, pour déterminer la position de l'astre A, 
sur la sphère étoilée, il suffît de connaître l'arc de méridien 8| A| 
compris entre l'équateur et l'astre et l'arc d'équateur ySi compris 
entre un point fixe y situé sur l'équateur de la sphère étoilée et le 
pied du méridien de l'astre. 

Ces deux arcs sont les coordonnées équatoriales de l'astre A| ou A 
et se nomment l'un la déclinaison, l'autre l'ascension droite de 
l'astre considéré, 

163. Déclinaison. Distance polaire, — Il résulte de ce que nous 
venons de voir que la déclinaison d'un astre A| est l'arc de méridien 
8| Ai compris entre l'équateur et l'astre. Cet arc, qui a même mesure 
que l'arc 8 A, se compte comme lui (loi). 

La déclinaison est donc un élément commun aux coordonnées 
horaires et aux coordonnées équatoriales. 

Il en est de même de la distance polaire P4 A| qui a même mesure 
que PA et se compte exactement de même (155). 

164. Ascension droite. — Uascension droite d'un astre A| ou A 
est l'arc vSi d'équateur compris entre un point conventionnel fixe y? 
situé sur l'équateur de la sphère étoilée, et le pied 8, du plan horaire 
de l'astre. 

L'ascension droite d'un astre se désigne habituellement par JR^, 
JR.V ou -B.(£, selon qu'il s'agit d'un astre quelconque, du Soleil ou de 
la Lune, et se compte de o** à 24** dans le sens direct, c'est-à-dire en 
sens inverse du mouvement diurne apparent. 

165. Remarque, — Le choix du point y^ origine des ascensions 
droites, se rapporte à la théorie du Soleil. Nous verrons plus loin 
comment on détermine la position de ce point sur la sphère étoilée, 
mais, dès maintenant, nous supposerons cette position connue. 

L'origine des ascensions droites s'appelle so\x\Qnl point gamma, 
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point vernal ou point équinoxial. Nous nous servirons indifférem- 
ment de ces diverses appellations. 

166. Détermination des coordonnées équatoriales. — Nous 
avons vu précédemment (160) comment peut se déterminer la décli- 
naison d'un astre à un instant donné. 

Il nous reste donc simplement à voir comment on peut, au même 
instant, déterminer la valeur de l'ascension droite de cet astre. 

Pour cela nous remarquerons que, si l'on a réglé la pendule sidérale 
de manière à lui faire marquer o^oo"oo* quand le point vernal passe 
au méridien (nous verrons plus loin comment s'opère ce réglage), 
l'heure h que marque la pendule au moment de l'observation de 
l'astre A^ représente l'angle horaire astronomique du point y? c'est- 
à-dire l'arc QiQiY parcouru par le point y sur la sphère céleste 
depuis son passage au méridien en Q', . 

On voit donc que, dans le cas de la figure, on a 

Y^i = Q'i Si - Qi Y. 
c'est-à-dire 

de sorte que pour avoir J^a il suffit de connaître Q'^S, ou, ce qui 
revient au même, l'arc Q'o qui mesure l'angle au pôle P. Comme nous 
savons déterminer l'angle P, on voit donc que la formule 

permet de déterminer yRa. 

Cette détermination se ferait du reste tout aussi simplement pour 
une autre position quelconque du point y- 

167. Avantages des coordonnées équatoriales, — Les coor- 
données équatoriales ont, sur les deux autres systèmes de coor- 
données, l'avantage d'être indépendantes de la position de l'obser- 
vateur, puisque le pôle occupe toujours la même place dans le ciel 
au milieu des étoiles. 

Toutefois, ces coordonnées jie sont pas invariables avec le temps, 
même pour les étoiles, car nous verrons que l'axe de rotation de la 
Terre, au lieu d'être dirigé constamment vers le même point du ciel, 
comme nous l'avons admis jusqu'ici, est animé d'un mouvement 
conique très lent qui déplace les pôles célestes au milieu des étoiles. 

Les coordonnées I^ et D ne permettent donc de préciser rigoureu- 
sement la position d'un astre que si l'on connaît l'époque à laquelle 
elles ont été déterminées. 



1 
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Relations horaires. 

168. Temps sidéral ou heure sidérale d'un lieu, — Nous avons 
vu précédemment (93) que les astronomes avaient adopté pour unité 
de mesure du temps \ejour sidéral. 

Ils ont convenu en outre de faire marquer o^oo™oo* à la pendule 
sidérale d'un lieu au moment précis où le point v passe au méridien 
supérieur de ce lieu. 

D'après cela, le temps sidéral ou Vheure sidérale d'un lieu est 
l'angle horaire astronomique du point vernal en ce lieu et indique, 
par suite, depuis combien de temps le point y est passé au méridien 
supérieur. 

169. Remarque, — Les coordonnées équatoriales d'un astre étant 
déterminées, si l'on connaît en outre le temps sidéral d'un lieu, il est 
clair que la sphère étoilée se trouvera fixée en position à l'intérieur de 
la sphère céleste. Par suite, la position de l'astre sur la sphère 
rationnelle sera aussi nettement déterminée. 

170. Relation entre le temps sidéral^ le temps d'un astre et son 
ascension droite. — Prenons pour plan de la figure 64 le plan de 

Fig. 64. 




l'équateur céleste vu du pôle nord : soient T le centre de la Terre 
et TL la trace du méridien d'un lieu sur l'équateur. 

Si, à un instant quelconque, Ty est là trace du plan horaire du point 
vernal et TA celle du plan horaire d'un astre A, le sens du mouve- 
ment diurne apparent étant indiqué par la flèche /, on voit que 

l'on a 

LA = Tag, Ly = Tsg, ^k=Ma. 



Or la figure montre que 



Ly = LA -h Y A.. 
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Remplaçant les arcs par leurs valeurs, il vient 

Si la trace du plan horaire de l'astre occupait la position TA', on 

aurait de même 

LA'=Ly-hyA'. 

Or on voit, d'après les définitions, que 

LA'=Tag, LY = Tsg, yA^'= ^4'*— ^«• 

On a donc 

Tag = Tsg-H24'»-ifla, 
c'est-à-dire 

Tsg-+-24''=Tag + ^a, 

ce qui nous montre que la relation 

Tsg = Tag -4- Ma 

n'est vraie, dans certains cas, qu'à 24 heures près. 

Si donc dans un calcul on obtient un total supérieur à 24 heures, 
en faisant la somme Tag -f-^a? on aura Tsg en retranchant 24 heures 
au résultat. 

171. Remarque. — Si, dans la formule 

Tsg = Tag-4-iRa, 

on suppose que Tag = o, il vient 

ce qui montre que, lorsqu'un astre passe au méridien supérieur 
d^un lieu, son ascension droite est, à cet instant, égale à V heure 
marquée par la pendule sidérale, 

172. Relation entre les angles horaires simultanés d'un même 
astre à Paris et dans un lieu donné, — Prenons encore, pour plan 
de la figure 65, le plan de l'équateur céleste vu du pôle nord et 
soient TM la trace du méridien de Paris sur l'équateur, TL celle du 
méridien d'un lieu situé à l'ouest et TA celle du plan horaire d'un 
astre. 

On voit sur la figure que 

MA = ML -f- LA. 
Or, / étant le sens du mouvement diurne apparent, si l'on désigne 
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par Go la longitude du lieu considéré, on voit que 

MA = Tap, ML = Go, LA = Tag, 

de sorte que Ton a 

Tap = Tag ■+- Go- 

Si le méridien de l'astre occupait la position TA', on aurait de 

Fi g. 65. 




même 

ML = MA -4- AL, 

c'est-à-dire, en remplaçant les arcs par leurs valeurs 

Gc=Tap-i-(a4'^— Tag). 
On en déduit 

Tap -f- 24** = Tag -h Go. 

On voit donc que, si la somme Tag -+- Go surpasse 24 heures, pour 
obtenir Tap il faut retrancher 24 heures au résultat. 

Supposons maintenant que le lieu considéré soit situé dans Test et 
désignons sa longitude par G<.. 

Soient encore {^g- 66) TM la trace du premier méridien sur l'équa- 

Fig. 66. 




leur, TL celle du méridien du lieu, et TA celle d'un astre. On voit 

sur la figure que 

LA = LM -f- MA, 



c'est-à-dire 



Tag = Gg + Tap. 
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On en déduit 

Tap = Tag — G<r. 

Si le méridien de Tastre occupait la position TA', on aurait de même 

LM = LA-hA'M, 
c'est-à-dire 

G^=Tag-+-(a4*'-Tap), 
OU encore 

Tap=(TagH-24»')— Ge. 

On voit donc que, si la longitude Est d'un lieu est plus grande que 
l'angle horaire d'un astre A', il faut, pour avoir Tap, ajouter 24 heures 
à Tag pour rendre la soustraction possible. 

En résumé, si l'on convient de regarder la longitude comme posi- 
tive ou négative suivant qu'elle est Ouest ou Est, on peut écrire dans 

tous les cas 

Tap = Tag -+- G, 

cette relation n'étant vraie qu'à 24 heures près. 

173. Remarque, — Il résulte de ce que nous venons de voir que, 
si l'on connaît les angles horaires simultanés d'un astre à Paris et dans 
un lieu donné, on peut en déduire aisément la longitude. 

Nous venons de voir, en effet, que l'on a algébriquement, à 24 heures 

près, 

Tap = Tag -4- G. 
On en déduit 

G = Tap — Tag. 

Si donc Tap est plus grand que Tag, la longitude trouvée est 
Ouest; elle est Est au contraire si Tap est plus petit queT^g, 

Comme la relation précédente n'est vraie qu'à 24 heures près, si, en 
effectuant la soustraction, on obtient un résultat plus grand que 
12 heures, on retranchera ce résultat de 24 heures en changeant son 
nom. 

Ainsi, par exemple, si l'on avait 

Tap = 2**, Tag = aa**, 
on aurait 

G = Tap — Tag = a"* — 22^ = 20^ Est. 

Or, comme les longitudes se comptent de o heure à 1 2 heures, il est 



110 CUAPITAE III. — SPHÈRB CÉLESTE BATIONNELLE. 

clair que 

20*^ de longitude Est =(24 — 20) heures de longitude 0, 

de sorte que 

G=(24 — 2o)''0= 4^0 = 6o°0. 



II. — PARALLAXES. DEMI -DIAMÈTRES. CORRECTION DES HAUTEURS. 



474. Nous avons vu dans le paragraphe précédent que, pour obtenir 
les diverses coordonnées des astres, il était indispensable de savoir 
passer des coordonnées locales fournies par le théodolite aux coor- 
données horizontales telles qu'on les aurait obtenues si Ton avait 
observé du centre de la Terre. 

Il est donc essentiel de montrer comment l'on peut déterminer les 
diverses corrections permettant d'effectuer cette transformation. 



Parallaxes. 



175. Parallaxe en hauteur. — Nous avons vu (loi) que l'on 
dippeldiit parallaxe en hauteur d'un astre A (yî^. 67) l'angle OAT 

Fig. 67. 




SOUS lequel, étant placé au centre de cet astre, on apercevrait le rayon 
terrestre qui aboutit à l'observateur O. 

Proposons- no us donc de trouver la valeur de cet élément et, pour 
cela, désignons par N^ la distance zénithale apparente ZOA, par R la 
distance TA, par r le rayon TO, et par p l'angle OAT. 
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Le triangle OAT nous donne 

j_ _ U 
sin/? ~" sinTOA 
c'est-à-dire 

r ^ R 

sinjD sinNa 
On en déduit 

8in/?= ^ sinNa, 
ou, puisque l'angle/? est toujours très petit, 

'^ Rsini 

p étant exprimé en secondes de degré. 

Cette expression nous montre que la parallaxe en hauteur d'un 
astre est d'autant plus petite que sa distance zénithale est plus faible 
et que l'astre est plus éloigné. 

176. Parallaxe horizontale, — On appelle parallaxe hori- 
zontale d'un astre ce que deviendrait sa parallaxe en hauteur si on 
le plaçait sur l'horizon apparent du lieu considéré et à la même 
distance du centre de la terre. 

Il résulte de cette définition que, si du point T comme centre 
(Jig- 67) on décrit un arc de cercle AA' jusqu'à sa rencontre en A' avec 
le plan d'horizon apparent du lieu O, on obtient en OA'T la paral- 
laxe horizontale de l'astre A. 

Or, le triangle rectangle OA'T donne, en désignant par tz la paral- 
laxe horizontale, 

r = TA'siniT = R sinTc, 

d'où il résulte que 

/• 
sinr = 5 , 

ou, puisque l'angle tz est toujours très petit, 

r 



Rsini' 



177. Relation entre la parallaxe en hauteur et la parallaxe 
horizontale. — On a vu que 



P = fT— : i SinNa, 

^ Rsini' 
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et comme la parallaxe horizontale a pour expression 



TZ 


= 




r 




R 


siu 


.,., 


P 


= 


7c sin 


Na, 



il en résulte que 



formule dans laquelle/? etu sont exprimées en secondes de degré. 

178. Parallaxe horizontale équatoriale. — Le rayon terrestre 
n'ayant pas partout la même longueur, il en résulte qu'à un instant 
donné, la parallaxe horizontale n'aura pas la même valeur en deux 
lieux différents. 

La relation 



ir = 



Rsini' 



nous montre, en effet, qu'au même instant it sera plus grande pour les 
lieux situés sur l'équateur. 

La parallaxe d'un astre, pour un lieu situé sur l'équateur, s'appelle 
la parallaxe horizontale équatoriale de l'astre considéré et se 
désigne habituellement par tto, de sorte que l'on a 

R sin r 

To représentant le rayon équatorial. Pour le Soleil et les planètes, la 
différence ttq — tc est absolument insensible. Pour la Lune, cette diffé- 
rence, bien que très petite, a une valeur appréciable qui est fournie, 
en fonction de la latitude, par la Table XXI de Friocourt. On a donc 

TTC = 7:0 C — Correct. T. XXI. 
179 Détermination de la parallaxe horizontale d^ un astr*e. — 

Fig. 68. 




Soient/?/?' {Jig. 68) l'axe de rotation de la Terre,JO^et O'deux obser- 
vateurs placés sur un même méridien, OZ et O'Z' leurs verticales. 
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Supposons que ces deux observateurs prennent simultanément les 
distances zénithales apparentes ZOA = Na et Z'O'A' = N^ (corrigées 
de la réfraction) au moment où l'astre A passe au méridien. 

Si nous traçons la droite TA, on voit que les angles OAT et O' AT 
sont les parallaxes en hauteur simultanées p et/?' de Tastre A pour les 
lieux O et O'. 

Or, le quadrilatère OTO' A étant un quadrilatère plan, on a : 

0T0'-+- TO' A -t- O AO -f- AOT = 36o% 

c'est-à-dire, en désignant par / la valeur de l'angle OTO' qui repré- 
sente ici la somme des latitudes des points O et O', 

/ -h (i8o°— N;) h- (jD+y) -h(i8o"— Na) = 36o°. 
11 en résulte que 

Or, si l'on suppose la terre sphérique ou les deux observateurs O et O' 
symétriquement placés par rapport à l'équateur, les parallaxes hori- 
zontales correspondant aux lieux O et O' sont les mêmes, de sorte que 

l'on a : 

^ = 'irsinNa et /?' = ir sin N^. 

Portant ces valeurs dans la relation (i) on obtient : 



TZ = 



sinNa-f- sinN^ 



Cette méthode, appliquée à la Lune en i^56 parles astronomes 
Lacaille et Lalande, a montré que la parallaxe horizontale moyenne de 
cet astre est de 5y/\2"] mais elle n'a pu donner de bons résultats pour 
les autres astres, à cause de leur trop grand éloignement. 

Les parallaxes du Soleil et des planètes ont néanmoins été déter- 
minées avec précision par des procédés que nous ne pouvons indiquer 
dans ce cours. 

Cçs déterminations ont prouvé que les parallaxes des étoiles sont 
nulles; que celles des planètes sont très petites et que la valeur 
moyenne de la parallaxe du Soleil est de 8", 8 et varie très peu. 

Demi-diamètres. 

180. Le Soleil, la Lune et les planètes nous apparaissent, dans la 
lunette astronomique, comm'e des disques lumineux sensiblement 

C. 8 
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circulaires : il en résulte que, si Ton veut prendre la hauteur de ces 
astres, on ne peut viser directement leur centre. 

On observe alors la hauteur du bord inférieur ou supérieur, puis 
l'on passe de la hauteur de ce bord à celle du centre à l'aide du demi- 
diamètre. 

181. Demi-diamètre apparent ou en hauteur. — On appelle 
demi-diamètre apparent ou demi-diamètre en hauteur d'un 
astre A {fig^ 69), l'angle AOB' sous lequel, étant placé en O, à la sur- 
face de la Terre, on apercevrait le rayon AB' de l'astre. 

Cet angle se désigne habituellement par d' , 

Or, le triangle AOB' étant rectangle en B' donne, en désignant 
par / le rayon de l'astre et par R' la distance AO : 

et, comme l'angle ûf' est. toujours très petit, on en déduit : 

182. Demi'diamètre central ou vrai. — On appelle demi- 
diamètre central ou vrai l'angle ATB {fig* 69) sous lequel, étant 

Fi g. 69. 




placé au centre de la Terre, on apercevrait le rayon AB de l'astre. 

Cet angle se désigne habituellement par d. Or, le triangle ATB 
étant rectangle en B, si l'on désigne encore par Z le rayon de l'astre et 
par R la distance TA, on a 

d'où l'on tire, puisque d est toujours très petit, 

^-RlhT?' 
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183. Remarque. — En comparant les valeurs de d et de d! on voit 
que le demi-diamètre en hauteur d! est plus grand que le demi- 
diamètre central rf, car R' est toujours moindre que R pour un astre 
situé au-dessus de Thorizon. 

184. Relation entre le demi-diamètre central et le demi- 
diamètre en hauteur. — Nous avons vu que, R et R' désignant les 
distances AT et AO (Jig» 69), on a 

/•' r' 

d'=s ^j—. — j et d= 5—: — j> 
R sin 1 Ksim 

de sorte que, si Ton divise ces deux relations membre à membre, il 

vient 

^ - fL 
d " R' 



Or, le triangle AOT donne 



R _ sin AOT 
R' ~ sinATO' 



c'est-à-dire, en désignant par N^ la distance zénithale apparente ZOA 
et par /> la parallaxe en hauteur OAT, 



R sinN. 



R' sin(Na — /?) 
On a donc : 

d* sînNfl sinN, 



d sin(Na — p) sinNaCos/? — cosNaSin/? 

Comme p est un angle très petit, quel que soit Tastre observé, on 
peut poser sans erreur appréciable 

cos/> = I et sinp=ps\ni' 

et écrire, par suite, 

d sinNfl 



d siaNa — />sini*cosN< 



D'ailleurs, comme on sait que/? = 7t sinN^,, cette relation se simplifie 

et devient 

d I 



On en tire 



d I — ic sin i" cos N, 



d =^ : — g =7 

1 — itsin I cosIN, 



• 
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En effectuant la division indiquée dans le second membre on 
trouve 

d'^d-i- diz sin i* cos Na -+- dit^ sin' i' cos» N^ H- .... 

Comme le terme dn^ sin^ l'^cos^N^ et les termes suivants sont très 
petits vis-à-vis des deux premiers, on peut, sans erreur sensible, 

(•crire 

d* = d-\- diz sin i' cos Na, 
ou encore 

d — d = di: sin i* cosNa- 

Or, on sait qu'au même instant on a 

a = ■=: — . — s > et TT — 



Rsini' Rsini' 

On en déduit, en divisant ces deux relations membre à membre : 

11 = d —,' 
r 

Portant cette valeur dans l'expression de d! — rf, il vient finale- 
ment 

/• 

d' — d= d* —, sin l' sin Ha. 
r 

Cette formule, appliquée aux astres ayant un demi-diamètre 
apparent, a permis de constater que la différence entre le demi-dia- 
mètre central et le demi-diamètre en hauteur n'est sensible que pour 
la Lune. 

Cet élément est donné, pour cet astre, dans la Table XVII de 
Friocourt : on y entre avec le demi-diamètre central et la hauteur 
apparente. 

185. Remarque, — Dans la formule qui précède figure le 
rapport - du rayon de la Terre au rayon de l'astre observé. Celle 
détermination se fait sans peine à l'aide de la relation 

5 ~ ?* 

On sait, en effet, que tz est connue (179) et, quant à d^ on peut 
l'obtenir très simple.nent par l'observation ainsi que nous le \ errons 

un peu plus loin. 

/* II 

Pour la Lune, le rapport -;; a pour valeur -^ . 
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186. Demi-diamètre horizontal, — On appelle ainsi ce que 
devient le demi-diamètre central d'un astre au moment où son centre 
se trouve sur le plan d'horizon apparent. 

Or, la relation 

û?'— d = d^ —, sini'sinHa 
r 

donne, pour Ha= o, 

de sorte que, pour tous les astres, le demi-diamètre horizontal est 
égal au demi-diamètre central. 

187. Demi-diamètre en hauteur réfracté, — Nous avons vu (130) 
que, par suite de la présence de l'atmosphère, le disque réfracté d'un 
astre n'est pas rigoureusement circulaire et que, par suite, tous les 
rayons de ce disque ne sont pas égaux. 

Il en résulte que le demi-diamètre en hauteur réfracté n'a pas 
la même valeur en tous les points du disque. 

Uaccourcissement des demi-diamètres, occasionné par la réfrac- 
tion, a été calculé à l'aide de formules que nous ne pouvons établir ici. 

Cet accourcissement, insensible pour les planètes, est donné, pour 
le Soleil et la Lune, par la Table XVIII de Friocourt: on y entre 
avec la hauteur de l'astre et l'angle que le demi-diamètre que l'on 
calcule forme avec le diamètre vertical de l'astre. 

On a donc, en désignant suivant l'usage par dr le demi-diamètre 
en hauteur réfracté : 

dr= df'— Correct. T. XVIII. 

188. Mesure du demi-diamètre apparent d^un astre, — La 
mesure de^ demi-diamètres apparents s'effectue avec une très grande 
précision a l'aide de V héliomètre de Bouguer, 

Cet instrument est une lunette astronomique sans réticule, dont 
l'objectif OO' {fig* 70) a été scié en deux parties égales suivant un 
de ses diamètres AB. 

La moitié O est fixée au corps de la lunette tandis qu'une vis à 
pas très fin, appelée vis micrométrique , permet de déplacer la demi- 
lentille O' parallèlement à elle-même le long du plan de séparation AB. 

Il est clair que, lorsque les deux parties O et O' sont juxtaposées, 
elles forment une lentille unique et, par suite, en plaçant l'œil à l'ocu- 
laire, on n'aperçoit qu'une seule image. 

Mais, si l'on fait glisser la partie mobile O' le long de AB, chaque 
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moitié d'objectif fonctionnant séparément, il se forme deux images 
que Ton peut amener à se tangenter. 

Le déplacement de la partie mobile O' représente alors le diamètre 
de l'image réelle, de Tastre, formée au foyer. 

Pour mesurer ce déplacement avec une grande précision, la vis 
micrométrique porte un tambour gradué en parties égales : si, par 
exemple, ce tambour porte loo divisions, chaque division correspond 
à un déplacement de O' égal à j^ du pas de la vis micrométrique. 




Si donc le pas de cette vis représente le déplacement qui corres- 
pond à un demi-diamètre apparent de i", on voit qu'il est possible 
d'obtenir les demi-diamètres apparents à j^ de seconde près, c'est- 
à-dire avec une précision extrême. 

On conçoit, d'après cela, que l'héliomètre soit un des instruments 
d'observatoire les plus importants. 



189. Remarque. — L'héliomètre permet seulement de déterminer 
les demi-diamètres en hauteur réfractés. 

Pour déduire du demi-diamètre en hauteur réfracté d'un astre le 
demi-diamètre central, nous rappellerons que Ton a trouvé 

dr^d— Correct. T. XVIII. 

On tire de cette expression la valeur du demi-diamètre apparent 
qui est 

d = dr-^- Correct. T. XVIII, 
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â! étant connu, on en déduit d à l'aide de la relation 

d =1 û?-hrf*-7sini'sinHa, 

dans laquelle tout est connu sauf d. On est ainsi conduit à résoudre 
l'équation du second degré : 

r . 

-7 sin l'sinHfl.rf'-f-c? — rf'= o. 

r 

Comme le produit des racines de cette équation est négatif, les 
racines sont toujours réelles mais de signes contraires : il est évident 
que la racine positive seule est acceptable. Ce calcul ne s'effectue que 
pour la Lune, car nous savons que pour le Soleil et les autres astres 
rf'=rf. 

490. Remarque II, — La détermination des demi-diamètres 
centraux, par les procédés que nous venons d'indiquer, a montré que 
le demi-diamètre central de la Lune varie entre i4'43" et i6'47", tandis 
que celui du Soleil oscille entre i5'46" et i& i8".J 

Le demi-diamètre central moyen de la Lune est donc de i5'45^ et 
celui du Soleil de \&o%" , 



Correction des liauteiors. 

491. Maintenant que nous avons étudié en détail les divers éléments 
qui sont nécessaires pour passer des hauteurs apparentes observées à 
la surface du globe, aux hauteurs vra/e^, c'est-à-dire aux hauteurs 
telles qu'on les mesurerait si l'on était placé au centre de la Terre, il 
est facile d'établir les formules de transformation. 

192. Première méthode (méthode du demi-diamètre en hauteur 
réfracté). — Prenons pour plan de la figure 71 celui du vertical de 
l'astre et supposons que l'on ait mesuré directement, au moyen de 
l'héliomètre, le demi-diamètre en hauteur réfracté A'OB'= rf,.. 

I ^ Ayant observé le bord inférieur B' et obtenu sa hauteur apparente 
Ha= B'OH,, la figure montre que la hauteur apparente H^ du centre 
a pour expression 

h;=iIiOA' = HiOB'4-b'oa', 

c'est-à-dire 
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a® Comme la réfraction astronomique fait paraître Tastre plus près 
du zénith qu'il ne Test en réalité, si A est la position exacte de cet 
astre, on voit sur la figure que Tangle AOA' n'est autre chose que la 
réfraction astronomique R correspondant à la hauteur H^. Si donc 

Fig. 71. 





on désigne par H^ la hauteur du centre, corrigée de la réfraction, 

on a : 

H'c = Hî, — R, 
c'est-à-dire 

3® Enfin, comme la hauteur vraie H|, du centre est l'angle ATH ou 
son égal AIH|, on voit que 

Hi = AOHi-hOAI, 
c'est-à-dire, puisque OAI =p et AOHj = H^, 

Telle est la formule qui permet de calculer H^, connaissant Ha, 
t/r, R et /?. 

Si l'on avait observé le bord supérieur de l'astre, on aurait trouve 

de même : 

H^ = VLa — dr — R ■+'/'• 

193. Deuxième méthode (méthode du demi-diamètre central). 
— Prenons pour plan de la figure 72 celui du vertical de l'astre. 

1° On sait que, par suite de la réfraction astronomique, l'astre A 
nous paraît être en A', plus voisin du zénith qu'il ne l'est en réalité : 
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sr donc Ton a mesuré la hauteur apparente H| 0B'= H^ du bord infé- 
rieur B', on voit sur la figure que 

H,OB = H,t)B —bob:, 

c'est-à-dire, en représentant par H^ la hauteur apparente du bord B', 
corrigée de la réfraction, 

2® La figure montre aussi que, si l'on désigne par H„[la hauteur 
vraie du bord B, on a : 

H„=HTB = HiIB, 
c'est-à-dire 

^ H^= H, OB -+- OBI = Hc-h OBI. 

Or, l'angle OBI est celui sous lequel, étant placé en B, à la surface de 
l'astre, on verrait le rayon terrestre TO. 

Cet angle pouvant, vu l'éloignement de l'astre, être considéré 

Fig. 72. 




comme égal à la parallaxe en hauteur /?, il en résulte que l'on a 

Hç= Hc-^p = Ha— R-h/?. 

3" Enfin, comme la hauteur vraie W^, du centre est l'angle HTA, on 

voit que 

HTA = HTB-+-BTA, 

c'est-à-dire 

H;= H^-hrf= Ha— R-+-/ÏH-Û?, 

puisque BTA est le demi-diamètre central. 

Si l'on avait observé le bord supérieur de l'astre, on aurait trouvé 
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de même 

194. Remarque. — Les formules qui précèdent montrent qu'il 
est toujours très facile de passer des hauteurs apparentes aux hauteurs 
vraies, les divers éléments qui figurent dans ces formules étant 
mesurés directement, ou se trouvant, pour chaque astre, dans des 
Tables spéciales. 

Naturellement, si l'astre observé est une étoile, comme la parallaxe 
et le demi-diamètre sont alors nuls, les formules se simplifient con- 
sidérablement et deviennent 
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195. Les instruments d'observatoires n'étant pas destinés à être 
déplacés ont des dimensions considérables afin de porter au maximum 
leur puissance et leur précision. 

Bien que très lourds, ces instruments sont d'un maniement très 
commode et très simple, grâce à des installations mécaniques parti- 
culières; ils sont d'ailleurs supportés par de forts piliers en pierre de 
taille, solidement implantés dans le sol et isolés des planchers afin 
d'éviter toute trépidation. 

Les principaux instruments que l'on rencontre dans les observa- 
toires sont, en plus du théodolite, de V héliomètre et de la pendule 
sidérale dont nous avons parlé précédemment, la lunette méri- 
dienne, le cercle mural et Yéquatorial, 

Nous allons étudier successivement ces derniers instruments et 
montrer comment on les utilise. 



Lunette méridienne. 

196. La lunette méridienne sert à déterminer avec précision Tinstant 
du passage d'un astre au méridien afin d'en déduire son ascension 
droite. 

Nous avons vu, en effet, qu'au moment où un astre passe au méridien, 
rheure sidérale représente l'ascension droite de Tastre observé. 
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C'est pour cela que la lunette méridienne est toujours accom- 
pagnée d'une pendule sidérale, disposée de telle sorte que l'observateur 
puisse en voir le cadran et en entendre les battements. 

La lunette méridienne est une lunette astronomique très puis- 
sante LL' {fig. 78), dont l'axe optique 00' est mobile autour d'un 
axe AA qui lui est perpendiculaire. Cet axe est de plus perpendicu- 
laire au plan du méridien. 

Les tourillons T, T' de l'instrument reposent sur deux coussinets C 
et C fixés sur des piliers en maçonnerie P et P'. 

Pour éviter une usure trop rapide des coussinets, on équilibre une 

Fig. 73. 




grande partie du poids de l'instrument au moyen de deux contrepoids 
D et D' qui agissent sur les colliers de support E et E' par l'inter- 
médiaire de leviers. 

La lunette étant disposée comme nous venons de l'indiquer, il est 
clair que son axe optique ne peut se mouvoir que dans le plan du 
méridien. 

Le réticule se compose i^fig* 74) de deux fils horizontaux parallèles 
à l'axe AA et de cinq autres fils équidistants, perpendiculaires aux 
premiers et nommés/t/j horaires: le fil du milieu mm! est exactement 
dans le méridien et s'appelle, pour ce motif, l^Jîl méridien. 

Pendant le jour les fils se détachent nettement en noir sur le ciel, 
mais la nuit on les éclaire légèrement, soit en les portant au rouge 
sombre à l'aide .d'un faible courant électrique, soit à l'aide d'une 
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petite lampe placée dans le tourillon de droite, qui est creux, et d'un 
petit miroir convenablement incliné. 

Pour obtenir avec une grande précision l'instant où l'astre passe 
au méridien, on note les heures successives des passages aux cinq 
fils horaires et l'on en prend la moyenne. 




rrv 



Si l'astre observé a un disque sensible, on prend la moyenne des 
heures des passages des deux bords aux cinq fils horaires. 

197. Remarque, — Il est indispensable de pouvoir vérifier fré- 
quemment si l'axe optique de la lunette décrit bien le plan méridien 
du lieu. 

Pour cela on commence par vérifier, à l'aide d'un niveau d'eau que 
l'on suspend sous les tourillons T et T', si l'axe AA est horizontal. 
Dans le cas où cette horizontalité ne serait pas parfaite, un dispositif 
particulier permet de l'obtenir en abaissant ou en élevant l'un des 
deux tourillons. 

On vise ensuite une mire éloignée fixée une fois pour toutes dans 
le plan méridien : si la mire s'aperçoit exactement au milieu du réti- 
cule, la lunette est évidemment rectifiée. Si non, au moyen d'une vis, 
on déplace le réticule jusqu'à ce que l'image de la mire se trouve bien 
exactement au point de croisement des fils. 



Cercle mural. 



198. Le cercle mural sert à mesurer avec précision les distances 
zénithales des astres au moment de leur passage au méridien, afin 
d'en déduire leurs déclinaisons par le procédé que nous indiquerons 
tout à l'heure. 

Le cercle mural (yî^. ^5) consiste en un cercle ABGD, de grand 
diamètre, qui peut tourner autour d'un axe horizontal O fixé dans un 
mur vertical très solide M et orienté suivant le plan du méridien. 
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Ce cercle est gradué sur sa tranche et porte une lunette astrono- 
mique LU qui lui est rigidement fixée suivant un diamètre ; une mâ- 
choire B, munie d*une vis de pression et d'une vis de rappel, permet 
de fixer le cercle dans une position quelconque et d'obtenir des 
contacts très précis. 

Enfin, six microscopes m permettent de lire très exactement les 
arcs décrits par la lunette. 

L'instrument étant supposé bien établi et bien rectifié, si l'on dirige 
l'axe optique sur un astre, au moment où il traverse le méridien, il 
est clair que la distance zénithale apparente s'obtiendra en évaluant, 
à l'aide des six microscopes, l'arc décrit par la lunette depuis qu'elle 
était pointée sur le zénith. 

Il est donc essentiel de savoir déterminer la direction de la lunette 
lorsqu'elle est rigoureusement verticale : pour cela on la dirige, 

Fig. 75. 
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l'objectif en bas, sur un bain de mercure V placé au-dessous de l'axe O. 

Ce bain de mercure fournissant une surface horizontale réfléchis- 
sante, il est évident que l'axe optique de la lunette sera vertical 
lorsqu'on verra la croisée des fils du réticule se confondre avec son 
image réfléchie. 

Il suffira, par suite, de retrancher i8o® des indications fournies par 
les six microscopes pour avoir les graduations qu'ils doivent indiquer 
lorsque la lunette est pointée sur le zénith. 



199. Détermination de la déclinaison dun astre au moyen 
du cercle mural, — Soient L la latitude du lieu où est installé le 
cercle mural, N la distance zénithale vraie d'un astre au moment où 
il passe au méridien et D sa déclinaison qu'il s'agit de déterminer. 

Prenons pour plan de la figure -jô le méridien céleste du lieu où se 
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trouve l'observateur et soient OZ sa verticale, P le pôle élevé et HH' 
la méridienne géographique. 

Un astre ne pouvant évidemment passer au méridien supérieur que 
dans l'une des trois positions A| , Aa ou A3, la figure montre que l'on a : 

Astre Al L = Q'Z = Z A, — Q'A, = IV — D, 

» A, L = Q'Z=Z A,-4-Q'A, = N4-D, 

D A, L = Q'Z=Q'A,— Z As=D — N. 

et l'on reconnaît sans peine que si l'on donne à N le nom du pôle 
auquel on tourne le dos, la relation 

convient à tous les cas, en considérant L, N et D comme étant de 

Fig. 76. 




même signe ou de signes contraires, selon qu'ils ont le même nom ou 
des noms différents. 

L et N étant connus, on déduit de la relation précédente 

D = L — N, 

formule qui permet de calculer D. 

Un passage au méridien inférieur n'étant visible qu'entre P et H, 
en A4 par exemple, on voit que dans ce cas 

Q'Z = i8o"— QZ = i8o° — (QA4-4-A^Z), 

c'est-à-dire 

L = i8o«— (D + N) 

arithmétiquement. On en déduit 

D = 180"— (N + L), 

formule qui permet encore de calculer D. 



III. — INSTRUMENTS D'oBSBRVATOIRBS. I2y 

200. Remarque. — Pour calculer D nous avons supposé la latitude 
connue. Au lieu d'employer le théodolite pour effectuer la détermi- 
nation de cet élément, on peut se servir du cercle mural qui est, 
somme toute, le limbe vertical d'un théodolite orienté dans le plan 
du méridien. 

La détermination de la latitude s'effectue par conséquent par la 
méthode que nous avons expliquée précédemment (99 et 113). 



Équatorial. 

201. Lorsqu'on examine un astre au moyen d'une lunette astro- 
nomique, ses dimensions apparentes sont plus ou moins agrandies, 
selon la puissance de l'instrument. 

L'astre étant en mouvement, la quantité dont il se déplace dans un 
intervalle de temps donné est également agrandie par la lunette et, par 
conséquent, le mouvement diurne de cet astre, insensible à la vue 
simple, doit s'apercevoir très bien avec une forte lunette. C'est ce qui 
arrive en effet : on voit les astres se déplacer rapidement et traverser 
le champ de l'instrument d'autant plus vite que la lunette est plus 
puissante. 

Il en résulte nécessairement que, si une lunette est pointée dans la 
direction d'un astre, elle ne permet de l'observer que pendant un in- 
tervalle de temps très court, de sorte que, si l'observation dont on s'oc- 
cupe doit avoir une certaine durée, on est obligé de modifier con- 
stamment la direction de la lunette, ce qui rend l'observation difficile 
et pénible. 

C'est pour obvier à ces inconvénients que l'on a imaginé l'instru- 
ment appelé équatorial, l'un des plus importants des observatoires. 

Cet instrument (/Ig* 77) est une sorte de théodolite dont l'axe ver- 
tical PP' a été incliné suivant la direction de l'axe du monde : il est 
maintenu dans cette position par deux supports rigides S et S' sur les- 
quels il peut tourner librement. 

Le limbe qq'j parallèle à l'équateur, est invariablement fixé sur 
l'axe PP' ainsi que le limbe mm' contre lequel se déplace la lu- 
nette LL'. 

Deux index, convenablement disposés, permettent d'ailleurs de lire 
les angles décrits, soit par le limbe mm', soit par la lunette LL'. 

Enfin le limbe qq' peut à volonté être rendu solidaire d'un mou- 
vement d'horlogerie qui lui fait faire un tour complet sur lui-même 
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en 24 heures sidérales et dans le sens du mouvement diurne apparent. 
Il résulte de ces dispositions que si l'on a braqué la lunette LU sur 
une étoile par exemple et mis le mouvement d'horlogerie en marche, 
l'axe optique de la lunette restera dirigé vers cette même étoile, ce qui 
permettra de l'observer avec la plus grande facilité. 

202. Détermination des coordonnées équatqriales. — Grâce à 
sa disposition, l'équatorial permet de déterminer les coordonnées 
équatoriales d'un astre par comparaison avec celles d'une étoile voi- 
sine dont l'ascension droite et la déclinaison sont connues. 

Pour faciliter cette détermination le réticule de la lunette LL' est 

P«6- 77- 




formé de deux fils perpendiculaires dont l'un, appelé^/ horaire, est 
dirigé suivant le cercle horaire. 

L'instrument étant immobilisé, on attend que, par suite du mouve- 
ment diurne, l'étoile de comparaison et l'astre viennent traverser le fil 
horaire : la différence p des heures sidérales des passages étant évi- 
demment égale à la différence des ascensions droites, on a : 

JR'=JR±p, 

iïV. représentant l'ascension droite de l'étoile de comparaison et JR' 
celle que l'on veut déterminer. 

Pour avoir la différence 8 des déclinaisons, il suffit de viser l'astre et 
l'étoile au moment où ils traversent le plan du cercle horaire et de 
faire la différence 8 des lectures correspondantes. On a ensuite 

D'= DdzS, 

D étant la déclinaison de l'étoile de comparaison et D' la déclinaison 
inconnue. 
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203. Vérification des lois du mouvement diurne à Vaide de 
VéquatoriaL — Si l'on vise une étoile à Taide de la lunette de Téqua- 
torial et si l'on met ensuite en marche le mouvement d'horlogerie, on 
constate que l'astre reste très sensiblement au point de croisée des 
fils du réticule : la trajectoire de cette étoile est donc un cercle, 
intersection de la sphère céleste et du cône de révolution décrit par 
l'axe optique de la lunette. 

D'ailleurs, le mouvement d'horlogerie ayant une vitesse constante, il 
en résulte que Tétoile décrit sa trajectoire d'un mouvement uniforme, 
puisqu'elle reste constamment sur le prolongement de l'axe optique. 

En visant de même le Soleil, la Lune et les diverses planètes, on 
reconnaît que ces astres ont des déclinaisons variables et ne décrivent 
pas leurs trajectoires d'un mouvement uniforme « 

Il faut remarquer toutefois que cette vérification des principales 
lois du mouvement diurne manque de précision, puisqu'elle ne tient 
aucun compte de la réfraction qui varie avec la position de l'astre sur 
la voûte céleste. 



CHAPITRE IV. 

LE SOLEIL. 



I. — MOUVEMENT APPARENT. COORDONNÉES ÉCLIPTIQUES. 

PRÉGESSION. 



204. En étudiant le mouvement diurne nous avons reconnu que le 
Soleil était animé d'un mouvement de rotation de l'est à l'ouest sur la 
sphère céleste, mais que sa trajectoire, au lieu d'être fixe comme celle 
des étoiles, se composait d'une série de spires allant tantôt en se 
rapprochant et tantôt en s'éloignant du pôle nord. 

Si donc nous supposons le Soleil placé sur la sphère étoilée, nous 
devons le considérer comme animé d'un mouvement propre sur la 
surface de cette sphère. 

Ce mouvement du Soleil au milieu des étoiles peut se constater 
aisément de la manière suivante : supposons que l'on dirige sur cet 
astre la lunette d'un équatorial, puis que Ton mette en marche le 
mouvement d'horlogerie. La lunette étant animée d'un, mouvement 
identique à celui de la sphère étoilée hii est en quelque sorte fixée. 
Si donc le Soleil était iine au milieu des étoiles, il paraîtrait immobile 
dans le champ de la lunette tandis qu'on le voit, au contraire, se 
déplacer lentement, mais d'une manière continue, de l'ouest vers 
Test. 

20o. Trajectoire apparente du Soleil sur la sphère étoilée. — 
Nous savons que, pour déterminer la position d'un astre sur la sphère 
étoilée, il suffit de connaître son ascension droite et sa déclinaison. 

Comme nous ne connaissons pas encore le point vernal, origine 
des ascensions droites, nous réglerons provisoirement la pendule 
sidérale sur une belle étoile, facile à observer, et nous lui ferons 
marquer o^'oo^oo* au moment où cette étoile passe au méridien. 

Ceci posé, notons tous les jours les heures des passages des deux 
bords du Soleil aux fils de la lunette méridienne et observons, avec le 
cercle mural, la distance zénithale de Tun des bords du disque. 
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En faisant chaque jour la moyenne des heures des passages, nous 
obtiendrons les heures précises A, A', /t", ... des passages du centre 
du Soleil au méridien ou encore les ascensions droites provisoires 
du Soleil comptées à partir du pied du cercle de déclinaison de 
l'étoile origine : on constate que ces ascensions droites vont constam- 
ment en croissant. 

Les distances zénithales, corrigées de la réfraction et de la parallaxe, 
nous donneront également les distances zénithales vraies du centre 
à chacun des passages successifs, el, comme nous connaissons aussi la 
latitude, nous en déduirons les déclinaisons et par suite les distances 
polaires A, A', A*, . . . correspondantes. 

Ceci fait, prenons un globe matériel de grandes dimensions repré- 
sentant la sphère étoilée et traçons-y un grand cercle QQ' {Jig* 78) 



Fig. 78. 




figurant Téquateur, ses pôles P et P' ainsi qu'un demi-grand cercle 
PAP' représentant le méridien de l'étoile origine A, 

Le sens du mouvementdiurne apparent étant indiqué parla flèche /*, 
si nous prenons à partir du point a, en sens inverse de /, des arcs a[3, 
a^', a^", . . . respectivement égaux à /i, A', /a", ... et si nous menons 
les méridiens des points ,3, ^', p", .. ., en portant sur ces méridiens 
des arcs PS = A, PS'= A', PS''= A", ... les points S, S', S'', . ,. ainsi 
obtenus représenteront les positions successivement occupées par le 
Soleil sur la sphère étoilée. 

Joignant tous ces points par un trait continu on obtient un grand 
cercle EE' incliné d'environ aS^'a^' sur le plan de l'équateur. 

On constate de plus que le mouvement du Soleil sur ce grand 
cercle est sensiblement mais non rigoureusement uniforme; qu'il 
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s'effectue dans le sens direct (inverse du mouvement diurne apparent) 
et qu'il s'écoule 366^- *'**•, 24221^ en moyenne, c'est-à-dire, comme 
nous le verrons plus loin, une année tropique entre deux instants 
précis où le Soleil traverse l'équateur en passant de Thémisphère sud 
dans l'hémisphère nord. 

De tout ce que nous venons de constater il résulte que : le Soleil 
semble parcourir indéfiniment en 366^- •***•, 2422 fj, dans te sens 
direct et d'un mouvement non uni/orme, un grand cercle de la 
sphère étoilée, incline de li'^i'j' sur l'équateur, 

206. Ecliptique. Equinoxes, Solstices, — Le grand cercle décrit 
par le Soleil sur la sphère étoilée s'appelle Vécliptique : ce nom vient 
de ce que les éclipses de Soleil et de Lune ont lieu lorsque la Lune 
est dans le plan de ce grand cercle ou tout près de lui. 

On appelle axe de Técliptique le diamètre pp' de la sphère étoilée 
qui lui est perpendiculaire; ses extrémités p et p' sont les pôles de 
l'écliptique : p est le pâle écliptique boréal; />' le pâle écliptique 
austral. 

On appelle obliquité de l'écliptique et l'on désigne par la lettre 
grecque (o, l'angle que ce grand cercle forme avec l'équateur; elle 
est égale à l'arc de grand cercle Pp qui sépare le pôle céleste nord 
du pôle écliptique nord ; elle est aussi égale à la plus grande déclinai- 
son nord ou sud du Soleil. 

Le diamètre Y^'', intersection de l'écliptique et de l'équateur, s'appelle 
la ligne des equinoxes : les points y et y' situés aux extrémités de ce 
diamètre sont les equinoxes ou points équinoxiaux. 

Le point y où le Soleil traverse l'équateur, en passant de l'hémi- 
sphère sud dans l'hémisphère nord, est Véquinoxe de printemps ou 
point vernal : c'est ce point qui a été choisi pour origine des ascen- 
sions droites. 

Le point y' où le Soleil traverse l'équateur, en passant de l'hémi- 
sphère nord dans l'hémisphère sud, s'appelle le point automnal ou 
équinoxe d'automne. 

Le diamètre EE', perpendiculaire à -nV dans le plan de l'écliptique, 
est la ligne des solstices : le point E situé dans l'hémisphère nord 
est le solstice d'été, le point opposé E' est le solstice d^hi{>er, 

207. Détermination des éléments de l'écliptique, — Pour que 
l'écliptique soit bien déterminée il suffit évidemment de connaître la 
position précise du point y sur l'équateur de la sphère étoilée, ainsi 
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que la valeur exacte de Tobliquilé (o. Voici comment se déterminent 
ces deux éléments : 

i"" Détermination du point vernaL — Soient QQ' {fig. 79) 
l'équateur ; EE' Técliptique ; a le pied du plan horaire de Tétoile choisie 
pour origine provisoire des ascensions droites et y le point vernal. 

La position de ce point sur l'équateur de la sphère étoilée sera 
exactement connue si nous pouvons déterminer Tare ay que nous 
représenterons par ii\o. 

Pour cela, cherchons dans le registre d'observatoire deux observa- 
tions méridiennes consécutives telles que la déclinaison D' fournie par 

Fi g- 79- 




la première soit sud, tandis que la déclinaison D" fournie par la 
seconde soit nord. Soit J^ et A" les ascensions droites provisoires 
correspondantes. 

S' et S'' étant les positions du Soleil sur l'écliptique au moment des 
deux observations, on voit que : 

a?' = M\ a Ji' = iR% ^' S' = D', p" S' = D'. 

Or, le mouvement du Soleil sur l'écliptique ne dépassant guère i** par 
jour, les deux triangles sphériques rectangles P'yS' et ^"^S'' peuvent 
être considérés comme rectilignes. Comme ces triangles ont les angles 
en Y égaux, ils sont semblables, de sorte que l'on peut écrire 

c'est-à-dire, d'après une propriété connue des proportions. 

Xi JD' Si" ID JD" JD' 



D' 



D" 



On en déduit ; 



D^-D" 



D' 



iR'o= M'-^iM" — ^'^ D' _L.D» * 



formule qui fait connaître la position du point y. 

En faisant un calcul analogue pour déterminer la position du 
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point y'i on vérifie que les poinis Y et -j-' sont bien diamétralement 
opposés. 

3° Détermination de l'obtiguilé. — Il résulte de ce que nous 
avons dit précédemment (206) que la déclinaison du Soleil est préci- 
sément égale à (D au moment du solstice d'été ou d'hiver. 

On obtiendra donc Tobliquité de l'écliplique en observant la décli- 
naison maxima du Soleil au moment du solstice d'été par exemple : 
l'observation sera d'autant plus facile qu'à cet instant la déclinaison 
varie très lentement. 

On peut encore procéder de la manière suivante : soient S {_/îg. 79) 
la position occupée par le Soleil sur l'écliptique au moment d'un 
de ses passages méridiens, a ^ ^ A son ascension droite provisoire, 
et pS = D sa déclinaison. 

Le triangle sphérique Sy^, rectangle en ^, donne 



c'est-à-dire : 
On en déduit 



tftngpS^sin^^langSYP, 
tangD = sin(jfi — *o) tangu> 



En remplaçant D, AX et JR^ par leurs valeurs déduites de l'observa- 
jue (u= a3''27', environ. 

pendule sidérale. — Nous avons déjà dit que les 
t convenu de faire marquer o''oo'"oo' à la pendule 
au moment précis où le point vernal passait au 
u. 

laj-chait comme le temps sidéral, son réglage ne 
naintenant ta moindre difficulté : il suffirait, évi- 
oir les heures sidérales exactes, de retrancher des 
par la pendule (déjà réglée sur l'étoile origine) 
uléesau paragraphe précédent. 
ilgré tout le soin apporté à leur construction, les 
n'eff'ectuent pas rigoureusement 86^00 battements 
comme en outre elles sont susceptibles de varia- 
isissement des huiles, à l'usure des pièces et aux 
, il est indispensable de pouvoir les régler très fré- 
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Dans les observatoires ce réglage s'effectue chaque jour par les 
procédés suivants : 

1® Par les étoiles fondamentales. — Au moment des équinoxes, 
lorsque le point vernal vient d'être déterminé (207, i») on a pris soin 
de calculer avec précision les ascensions droites d'un certain nombre 
d'étoiles remarquables, dites étoiles fondamentales. Considérons 
l'une d'elles : soient JR son ascension droite, et H' l'heure marquée 
par la pendule au moment où l'étoile passe au méridien. 

L'heure sidérale exacte du passage étant, comme on le sait, égale 
à iR, les différences JBl — H', si la pendule retarde, ou H' — JR si elle 
avance, représenteront les corrections à faire subir aux heures lues 
sur la pendule pour en déduire les heures sidérales exactes. 

2° Par te Soleil. — La méthode précédente, bien que très simple 
et très précise, a l'inconvénient de ne pouvoir être utilisée pendant le 
jour, puisque l'éclat du Soleil empêche d'apercevoir les étoiles. 

Dans la journée on peut, néanmoins, régler la pendule sidérale par 
l'observation méridienne du Soleil, en opérant de la manière sui- 
vante : 

Soient QQ' (flg. 8o) l'équateur, EE'l'écliptique, y le point vernal, 

Fig. 8o. 




et S la position du Soleil sur l'écliptique un jour quelconque, au 
moment où il passe au méridien de l'observateur. 

Le Soleil étant obsei'vé à l'aide du cercle mural, nous savons qu'on 
peut déduire de cette observation la valeur de la déclinaison jî S = DO 
à rinstant du passage. 

Le triangle sphérique yS^ est donc déterminé, puisque l'angle to 
est connu et, par suite, on peut poser 

tangSp = sin^P tangco, 

relation d'où l'on déduit : 

. o . »> ^ tanffSâ tangD© 
sinY3 = siniR0= — ^^—^ = ^ ^^ r 
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On voit donc que l'on peut, à l'aide de la formule précédente, cal- 
culer l'ascension droite du Soleil pour l'instant du passage méri- 
dien. Par conséquent, si H' est l'heure marquée par la pendule au 
moment de la méridienne, les différences ^0 — H' si la pendule 
reUrde, ou H' — ^0si elle avance, indiqueront les corrections à faire 
subir aux heures lues sur la pendule pour avoir les heures exactes. 



Coordonnées édiptlqneB- 

Jusqu'ici nous avons vu que l'on déterminait la position d'un 
sur la sphère étoilée à l'aide de ses coordonnées équato- 
-Ret D. 

peut employer maintenant, pour faire cette détermination, les 
innées écliptiques, c'est-à-dire deux nouvelles coordonnées 
■es en prenant pour repères l'écliptique et son axe. 

. Coordonnées écliptiques. — Soient PP* l'axe du monde 

Fig. 8(. 



81), QQ' t'équaieur, ElE' l'écliptique elpp' l'axe de l'éclip- 

il grand cercle passant par les p<iles p et p' s'appelle un cercle 
ilude ou un méridien écliptique; on donne plus spécialement 
ms de colure des équinoxes et de colure des solstices aux 
iens écliptiques qui passent par les points équinoxiaux et par 
ints solsticiaux. Ceci posé, les coordonnées écliptiques d'un 
ont : sa latitude et sa longitude célestes.. 
appelle latitude céleste d'un astre A l'angle ATa, formé au 
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centre de la Terre par le rayon qui aboutit à Taslre et sa projection sur 
TécHptique. Cet angle, qui se désigne habituellement par X. est mesuré 
par l'arc ai A du cercle de latitude de Tastre A : on lui donne le nom 
nord ou sud selon que l'astre est situé du même côté que le pôle nord 
céleste P, par rapport à l'écliptique, ou du côté opposé. 

On appelle longitude céleste de l'astre A et l'on désigne par 4^, 
l'arc yai d'écliptique compris entre le point vernal et le cercle de lati- 
tude P Atti de l'astre : elle se compte de o° à 36o** en partant du point y 
et dans le sens direct. 

2H. Formules permettant de passer des coordonnées équato- 
riales aux coordonnées écliptiques, — Les coordonnées écliptiques 
ne se mesurent pas directement : on les déduit des coordonnées 
équato riales par le calcul. 

La figure précédente nous montre, en effet, que les deux systèmes 
de coordonnées sont liés entre eux par le triangle sphérique P/>A 
formé par le pôle céleste, le pôle écliptique et l'astre. Ce triangle a 
pour éléments 

P/> = w, PA = 90» — D, /> A = 90" — X. 
/> PA = 90^ -h iR, P/?A = 9o*— 41- 

Or, ce triangle est déterminé dès que les coordonnées équatoriales yR 
et D sont connues, puisque le côté/ïP l'est aussi. 
On a donc, pour calculer y, la relation 

cos/>A = cos/?P cosPA -4- sin/>P sinPAcos/?PA, 

c'est-à-dire, en remplaçant les quantités par leurs valeurs, 

sinX = sinD cos(i> — sina> cosD sin^fl. 

Pour calculer 4^ on remarquera que, les éléments />,/>P, P et PA 
étant quatre éléments consécutifs, on a 

cosjpPA cosP/? = cotPA sinP/> — cotP/>Asîn/)PA, 

c'est-à-dire, en remplaçant les quantités parleurs valeurs 

— siniR cosw = tangD sinco — tang^^ cos^R, 

relation d'où l'on déduit 

„ langD sinw -+- sin^R costo 



^ 



l38 CHAPITRE IV. — LE SOLEIL* 

Ënfîn, si Ton voulait une relation entre X et ^, on remarquerait que 

Ton a : 

sinP/?A sin/>PA 

sin PA ~" sïnpX 

ou, en remplaçant les quantités par leurs valeurs, 

cos^ cosiR 

COSD COSA 

212. Remarque. — Pour le Soleil, qui reste constamment sur 
Técliptique, on a X = o. Quant à sa longitude, pour l'obtenir, on 
remarquera que, dans le triangle sphérique rectangle Sy^ {fig- 80), 
on a : 

St=C» ï? = ^0, PS = D0. 

On peut donc écrire 

cos Y S = cos p S cos Y? , 
c'est-à-dire 

cos^ = cosD0 cos iR0. 



On pourrait poser également, puisque l'angle w est connu, 

tangYp = tangyS costo, 

langiRQ = tang^lcosto, 

tangiR0 



c'est-à-dire 
et par suite 



lang 41 = 



COS(i> 



Procession des équinoxes. 

213. Supposons qu'à diverses époques, très éloignées Tune de 
l'autre, on ait formé un Tableau des ascensions droites et des décli- 
naisons d'un certain nombre d'étoiles en ayant soin de déterminer, 
chaque fois, la position du point y comme nous l'avons indiqué pré- 
cédemment (207, 1°). 

En comparant ces divers Tableaux on constate que les ascensions 
droites de toutes les étoiles ont augmenté, que les déclinaisons ont 
aussi varié, mais on ne voit pas immédiatement la loi de ces varia- 
tions. 

Mais, si Ton passe des coordonnées équatoriales aux coordonnées 
écliptiques, une loi très simple se manifeste aussitôt : les longitudes 
célestes de toutes les étoiles ont augmenté proportionnellement au 
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temps, à raison de 5o", 2 par période de 366J'"''24a2i7, tandis que 
leurs latitudes sont restées sensiblement les mêmes. 

Les latitudes des étoiles ne variant pas, on doit nécessairement en 
conclure que le plan de Técliptique conserve une direction invariable 
au milieu des étoiles. 

Quant à l'égale variation des longitudes, pour l'expliquer logique- 
ment, on est amené à admettre que le point y, au lieu d'être fixe sur 
l'écliptique, se meut d'un mouvement uniforme sur ce grand cercle, 
dans le sens rétrograde (sens du mouvement diurne apparent), à 
raison de 5o",2 par an. 

C'est ce déplacement du point vernal sur Técliptique qui a reçu le 
nom Ae précession des équinoxes, 

214. Mous^ement de Vaxe du monde autour de Vaxe de V ellip- 
tique, — Soient Y^i^Jig. 82) l'écliptique, p son pôle etTy une posi- 

Fig. 82. 



tion de la ligne des équinoxes que nous supposerons perpendiculaire 
au plan E/?E' de la figure. 

11 est clair que la ligne des pôles correspondante TP s'obtiendra en 
formant, dans le plan E/?E', un angle/? TP égal à 23^27', de telle sorte 
que le point P, vu de y, soit à droite de/>. 

Si, par suite du mouvement de précession, le point y a rétrogradé 
en Ym pour obtenir la nouvelle position TPi de l'axe du monde, il 
faudra mener le plan />TE| perpendiculaire à Ty^ et, dans ce plan, 
former unanglejoTP^ égal à/>TP, puisque nous savons que l'incli- 
naison de l'écliptique sur l'équateur reste invariable. 

On voit donc que la rétrogradation du point vernal entraîne un 
déplacement circulaire très lent du pôle du monde autour du pôle de 
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l'écliptique, ce déplacement s'efTectuant dans le sens de la flèche, 
c*est-à-dire dans le sens rétrograde. 

Or, l'arc décrit par le point y étant de So'', 2 par an, et l'écliptique 
renfermant 1 296000", il en résulte que, pour que le point y en fasse 
le tour complet, c'est-à-dire pour que le pôle P fasse un tour complet 

autour de/>, il devra s'écouler — ^ ou 258i6, ^ années tropiques, 

c'est-à-dire 26000 ans en chiffres ronds. 

Gomme l'observation montre, par ailleurs, que les latitudes géogra- 
phiques restent rigoureusement invariables, il en résulte nécessaire- 
ment que l'axe de rotation de la sphère étoilée perce toujours la sur- 
face de la Terre aux mêmes points : on peut donc dire, d'après cela, 
que l'axe de rotation de la Terre décrit en 26000 ans environ, autour de 
l'axe de l'écliptique, un cône de révolution dont l'angle au sommet est 
de 23"2'j'. 

La Mécanique céleste a permis de démontrer que le mouvement de 
précession était dû aux attractions que la Lune et le Soleil exercent 
sur le renflement équatorial de la Terre. 

215. Remarque. — Il résulte de ce que nous venons de dire que, 
dans l'espace de 26000 ans environ, le pôle du monde décrit, autour 
du pôle de l'écliptique, un petit cercle dont le rayon sphérique est un 
arc de 28° 2^', et par suite, toutes les étoiles situées dans le voisinage 
de ce petit cercle deviendront successivement étoiles polaires. 

L'étoile polaire actuelle, qui est maintenante i** i3' du pôle nord, 
va s'en rapprocher jusqu'en 2600, et n'en sera plus distante à cette 
époque que de 26'. 

A partir de ce moment, la distance ira en augmentant jusqu'à 46** 
dans l'espace de i3ooo ans, puis elle diminuera de nouveau et ainsi 
de suite. 

Vers l'an i4ooo, ce sera une belle étoile, connue sous le nom de 
Wéga (a de la Lyre), qui sera l'étoile polaire. 
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216. Dans le Paragraphe précédent nous n'avons tenu aucun 
compte de la distapce du Soleil à la Terre : nous avons donc sim- 
plement prouvé que le Soleil se meut dans l'espace, sur une orbit« 
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située tout entière dans un plan contenant le centre de la Terre, 
plan dont Tintersection avec la sphère étoilëe est Fécliptique. 

Il nous reste maintenant à déterminer la nature de la courbe 
décrite par le Soleil dans le plan de Técliptique et la loi suivant laquelle 
il décrit cette trajectoire. 

217. Forme de V orbite solaire. — On sait qucj si Ton désigne 
par r' le rayon du Soleil, par d son demi-diamètre central et par R sa 
distance au centre de la Terre, on a : 



Rsini' 
On en déduit : 



R= '•' 



dsxni" 



Si d était constant, l'orbite du Soleil serait un cercle ayant la Terre 
pour centre; mais il n'en est pas ainsi : l'observation directe du 
demi-diamètre, au moyen de l'héliomètre, montre que cet élément est 
maximum vers le i**" janvier et minimum vers le i®' juillet et que, 
dans l'intervalle, sa valeur varie d'une manière continue. 

Par conséquent, la distance du Soleil à la Terre varie constamment : 
maxima vers le i*' juillet, elle diminue jusqu'au i*** janvier environ, 
augmente de nouveau jusque vers le i**" juillet suivant et ainsi de 
suite. 

Pour déterminer la forme de la courbe décrite par le Soleil autour 
de la Terre, imaginons qu'on ait, à chaque passage méridien, déter- 
miné le demi-diamètre central du Soleil. 

Soient rf|, rfj, rfs, ... les demi-diamètres vrais ainsi obtenus 
^^ -Cm Oî -Cs? • • • '^^ longitudes célestes correspondantes. 

En désignant par R|, R^, Rj, . . ., les distances du Soleil à la Terre, 
au moment de ces passages méridiens, on aura : 

«1 = r' -; : r> Rj = r' -3 : =■> Rj = r' "ï : gi •••> 

formules qui permettront de calculer Ri , R2, R3, . . . en fonction de r'. 

Ceci fait, prenons une feuille de papier : marquons-y un point T 
{fig* 83) figurant le centre de la Terre et traçons-y une droite Ty repré- 
sentant la ligne des équinoxes. 

Si nous supposons que la feuille de papier soit le plan de l'éclip- 
lique vu du pôle écliptique nord, nous obtiendrons les directions dans 
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lesquelles se trouvait le Soleil à chacun de ses passages méridiens 
successifs, en portant dans le sens de la flèche, à partir de la droite Ty, 
des angles yTS|, y'ISj, yTSg, ,.. respectivement égaux aux longi- 
tudes <^i,4L2i 4^3. 

Prenant alors une longueur arbitraire pour représenter le rayon 
inconnu du Soleil, nous pourrons porter sur chacune des directions 
TS|, TS2, TSg, . . . des longueurs ^s^ , T^o, T53, . . . proportionnelles 

Fig. 83. 




à R| , R2, R3, . . ., et il est clair qu'en réunissant par un trait continu 
les points ^1,52,53, ... nous obtiendrons une courbe semblable à celle 
que le Soleil décrit réellement dans le plan de l'écliptique. 

En examinant avec soin la courbe ainsi obtenue, on reconnaît que 
V orbite solaire est une ellipse dont la Terre est un foyer et dont 
l'excentricité est très faible, de sorte que l'orbite solaire diffère peu, 
somme toute, d'une circonférence. 

On constate en outre que le grand axe SS^ de cette ellipse forme 
un angle de i i°o8' environ avec la ligne des solstices EE'. 

Le point A qui correspond à la distance maxima du Soleil est 
X apogée; le point P qui correspond à la distance minima est \q périgée, 
La droite ATP qui joint ces deux points s'appelle la ligne des 
apsides, 

218. Mouvement du Soleil sur son orbite : loi des aires, — Si 
Ton évalue les aires balayées par le rayon vecteur du Soleil pendant 
(les intervalles de temps égaux, on reconnaît que ces aires sont équi- 
valentes. On peut donc dire que : 

Les aires décrites par le rayon vecteur du Soleil, dans son 
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moui^ement sur son orbite, sont proportionnelles aux temps em- 
ployés à les parcourir. 

C'est là la loi des aires, découverte par Kepler. 

219. Vitesse angulaire du SoleiL — On appelle vitesse angu- 
laire du Soleil sur son orbite, Tangle balayé par le rayon vecteur en 
une seconde de temps sidéral. 

Soient SS' et S'' S''' (/'V- ^4) les arcs parcourus par le Soleil sur 
son orbite en une seconde à deux époques quelconques / et t' , 

Les arcs SS' et S" S'" étant extrêmement petits puisque le mouvement 

Fig. 84. 




angulaire du Soleil en un jour sidéral est d'environ i°, il en résulte 
que les secteurs elliptiques STS' et S"TS''' peuvent, sans erreur appré- 
ciable, être considérés comme des secteurs circulaires ayant T pour 
centre, R = TS et R'= TS"' pour rayons. On a donc 

aire STS = --- — y aire S TS = — — — » 

36o ibo 

0) et 0)' étant les vitesses angulaires aux époques t et /'. Ces deux aires 
étant équivalentes (218), il en résulte que 

tuR«= w'R'«, 
ou encore 

w' "" R« ' 

Ainsi donc : les vitesses angulaires du Soleil sur son orbite, à 
deux époques quelconques^ sont inversement proportionnelles aux 
rayons vecteurs correspondants . 

220. Remarque. — Il résulte de la loi précédente que la vitesse 
angulaire est maxima quand cet astre passe au périgée et minima 
quand il passe à l'apogée; que cette vitesse va constamment en 
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décroissant lorsque le Soleil va du périgée à l'apogée et constamment 
en croissant lorsqu'il va de Fapogée au périgée. 

221 . Détermination des éléments de V orbite solaire, — Soient T 
(Jig» 85) le centre de la Terre, PyAv' Torbite solaire, PAla ligne des 
apsides, ^çf celle des équinoxes et O le centre de l'ellipse, c'est- 
à-dire le milieu de AP. 

Pour que l'orbite solaire soit complètement déterminée il suffit évi- 
demment de connaître : son grand axe PA que nous désignerons 
par 2 a; son excentricité, c'est-à-dire le rapport de OT à OP, rapport 

Fig. 85. 




que nous désignerons par e; la longitude du périgée, c'est-à-dire 
l'angle que décrirait une demi-droite mobile pour aller de Ty sur TP 
en tournant dans le sens de la flèche/ (sens direct). 

1° Détermination du grand axe. — On voit sur la figure que 

ia = TA-f-TP, 

TA et TP étant les distances du Soleil à la Terre lorsqu'il est à 
l'apogée et au périgée, c'est-à-dire lorsque le demi-diamètre est 
minimum et maximum. Or, si nous représentons par dj^ et dp ces 
deux demi-diamètres, on sait que : 

r' 

dk = =-: : 1 d» = 



TAsini' " TPsini' 



r' désignant le rayon du Soleil. On en déduit : 



TA = . . , TP = 



Or, il résulte des observations directes, faites au moyen de l'hélio- 

mètre, que 

rfA=i5'46'=946', rfp=i6'i8'=:978', 
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et comme sin i == — „ ,.. on a : 

206 2().i 

TA = '-. = Î26^ = 2,8,o3r' 

^^« - ;^ ''" 

vX 

/•' 206265/ 

TF^— _=_^=,u>,9<.r. 

On en dédiiil 

la =TA f-TP = 428,93 r'. 

Dans cette formule r' est inconnu mais il est aisé d'en déterminer 
la valeur : en effet, par des procédés que nous ne pouvons expli- 
quer dans ce Cours, on a pu déterminer avec précision la parallaxe 
horizontales du Soleil et déduire, des mesures faites au même instant 
à l'aide de l'héliomètre, la valeur du demi-diamètre central d» 

R représentant la distance à laquelle se trouvait le Soleil au 
moment de l'observation on peut alors écrire : 

_ r ^ d^^ 

Rsini'* Rsini'* 



t. 



Formant le rapport dç ces deux expressions on en déduit 

, d 
r ^ —r. 

En remplaçant dans cette expression rf et it par les valeurs trouvées 

on a obtenu 

r'= 109,17/-. 

On a donc finalement 

2a = 4*28,93 X 109, 17 r = 46826,2881 /*, 

ou, en chiffres ronds, 

2a = 47 000 r, 

c'est-à-dire 3oo millions de kilomètres environ. 

2** Détermination de ^excentricité, — Par définition, on a 

OT 

Or, Tétant le second fojer de l'orbite solaire, on a : 

0T= iTT'= i(AP — 2TP)= i(TA — TP), 

2 .2 . . ' 2^ • 

C. 10 
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et comme 

0P= iAP = i(TA-+-TP), 

il en résulte que 

_ TA — TP 
^"" TA-hTP' 

ou encore, en remplaçant TA et TP par leurs valeurs, 

_ ^i* — ^A 

^F-t- ^A 

Or les termes de ce rapport ont pour valeurs : 

d -rfA = 978'~946'= 3-2', 
û^p-h c?A = 978'+ 946' = 1924'. 



On a donc 




32 I 
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1924 192^ 


60,125 


32 




ou, très sensiblement, 




I 
60 





OT n'étant que la soixantième partie de OP, il en résulte que Forbite 
solaire diffère très peu d'une circonférence. 

3® Détermination de la longitude du périgée, — On démontre 
en Géométrie que si l'on joint le point T au point S, extrémité du 
petit axe OS, on a TS = a. 

Comme on a déterminé chaque jour, à l'aide de Théliomètre, le 
demi-diamètre du Soleil on peut, connaissant la valeur du rayon 
solaire r', calculer jour par jour la distance du Soleil à la Terre. 

On peut donc aussi, par interpolation, calculer l'instant précis où 
cette distance est égale à a ainsi que la longitude correspondante 
<_© = yTS. 

Ceci posé, le triangle rectangle OTS donne : 

OT =TScosSTO. 
On en déduit 

„^ OT OT 
cosSTO = TS " ÔP ~ ^* 

relation qui permet de calculer l'angle STO. 
On voit donc, sur la figure, que 

^.périgée = -CO -+- STO -h i8o«. 
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En calculant ainsi la longitude du périgée, on a trouvé environ 
28i"o8'. 

222. Remarque. — La longitude du périgée n'est pas inva- 
riable : on constate en effet qu'elle augmente de 61^,9 par année 
tropique, et comme, dans le même laps de temps, le point vernal 
rétrograde sur l'écliptique de 5o", 2, il en résulte que le périgée 
avance annuellement de 1 1'', 7 dans le sens direct, 

223. Mouvement réel de la Terre autour du Soleil. — Il résulte 
de tout ce que nous venons de voir que le Soleil parait décrire, dans 
le sens direct, une ellipse dont la Terre occuperait un des foyers. 
Mais ce n'est là qu'une illusion : la Mécanique céleste, en se basant 
sur la loi de la gravitation universelle découverte par Newton, loi 
dont les conséquences se sont toujours trouvées vérifiées jusque 
dans leurs moindres détails, prouve en effet que c'est la Terre qui 
tourne autour du Soleil dans le sens direct. 

Il est donc nécessaire de montrer que le mouvement de la Terre 
autour du Soleil explique parfaitement toutes les particularités du 
mouvement annuel apparent du Soleil. En effet : 

1® La translation apparente du Soleil autour de la Terre est 

Fig. 86. 




une conséquence de la translation réelle de la Terre autour du 
Soleil. — Imaginons en effet que le Soleil soit fixe en S (Jig* 86) 
et que la Terre tourne autour de lui dans le sens de la flèche, en 
occupant successivement les positions Tj , Tj, Tj, .... 



'] 
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•1 
•j 
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Lorsque la Terre occupe les posUions T|, Ta, Tj, ... un observa- 
teur placé au centre du globe voit donc le Soleil se projeter succes- 
sivement sur les étoiles E| , Ej, E3, 

Par conséquent, par suite du déplacement de la Terre autour du 
Soleil, dans le sens direct, le Soleil aura bien paru, ainsi que l'in- 
diquent les apparences, se déplacer autour de la Terre dans le sens 
E1E3E3..., c'est-à-dire dans le sens direct. 

11 faut remarquer d'ailleurs que le déplacement angulaire apparent 
du Soleil est exactement le même que le déplacement angulaire cor- 
respondant de la Terre, puisque les angles TjST^, T2ST3, ... sont 
respectivement égaux aux angles E1SË2, E2SE3, 

2" La trajectoire réelle décrite par la Terre autour du Soleil 
est identique, comme forme et dimensions, à la trajectoire appa- 
rente du Soleil autour de la Terre, — Pour le montrer, considé- 
rons la trajectoire AP {fig^ 87) décrite par le Soleil dans son mouve- 



Fig. 87. 







ment apparent autour de la Terre et soient TSy la direction dans 
laquelle on aperçoit le Soleil au moment de l'équinoxe de printemps; 
S|, S2) Sa, ... un certain nombre de positions occupées par cet 
astre sur son orbite. Par un point fixe S pris dans le plan de la figure 
et représentant le Soleil immobile, menons des droites Sy, SS'^, SSj. 

SS',, ... respectivement parallèles àTy? TS|, TSa, 

Il résulte de ce que nous venons de dire qu'aux moments où Ton 
apercevait le Soleil dans les directions S', S'^, S^, ... la Terre se trou- 
vait en réalité en des points T, Ti, T2, Tj, ... tels que l'on ait 

ST = TS, ST, = TSi, ST, = TS„ .... 

On obtiendra donc la trajectoire de la Terre autour du Soleil en 
réunissant les points T, T|, T2, . . . par un trait continu et il résulte 
des constructions que nous venons d'efTectuer que la courbe i^a ainsi 
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obtenue n'est autre chose que l'ellipse AP dont le grand axe a effectué 
une rotation de i8o®. 

Il est d'ailleurs évident que le mouvement de la Terre sur son 
orbite est réglé par la loi des aires, puisqu'un secteur quelconque, tel 
que STS, est égal au secteur correspondant TST| . 

Le grand axe air de l'ellipse décrite par la Terre autour du Soleil 
s'appelle encore la ligne des apsides; le point t: où se trouve la 
Terre quand elle est à sa distance minima du Soleil s'appelle le 
périhélie; le point opposé a qui correspond à la distance maxima 
s'appelle V aphélie, 

3** Enfin le mouvement de translation de la Terre autour du 
Soleil explique aussi les variations de la déclinaison de cet astre, 
— Imaginons en effet que la Terre entraîne avec elle, dans son mou- 
vement autour du Soleil S {fig. 88), une sphère étoilée de dimensions 

Fi g. 88. 



/>y^.-' 








réduites. Puisque la sphère étoilée reste identique à elle-même, il en 
résulte que l'on doit regarder les dimensions de l'orbite terrestre 
comme infiniment petites vis-à-vis des distances des étoiles et de phis, 
que la sphère étoilée réduite reste, pendant son mouvement, toujours 
orientée de la même manière. 

Si donc T| est la position de la Terre au moment de l'équinoxe de 
printemps et T< y, la direction du point y, lorsque la Terre sera en 
Ta, Tg, T4, les droites T2Y27 Taya, T^y^, intersections des plans de 
l'écliptique et de l'équateur, seront toutes parallèles à T^yi Sy, 
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Or Pj étant le pôle nord, lorsque la Terre occupera la position T|, 
le Soleil sera vu dans la direction Ti^^ et par suite sa déclinaison 
paraîtra nulle. 

En T2, quand le déplacement angulait*e de la Terre sera de 90°, le 
Soleil paraîtra ainsi avoir parcouru 90** en longitude : il sera donc vu 
en E2, dans le plan de l'écliptique E2 E'^ et par suite sa déclinaison Q^Ej 
sera boréale et égale à 28" 27'. 

En T3, lorsque le Soleil paraîtra se trouver à l'équinoxe d'automne, 
sa déclinaison sera de nouveau nulle. 

Enfin en T4, le Soleil étant vu suivant la direction T4S, sa décli- 
naison Q j E\ qui mesurera l'inclinaison de l'écliptique sur l'équateur 
sera australe et égale à 28° 27'. 

De tout ce que nous venons de dire il résulte donc bien qu'il y a 
accord parfait entre le mouvement elliptique de la Terre, démontré par 
le calcul, et les faits d'observation. 

224. Remarque /. — On voit, en résumé, que le globe terrestre 
est animé simultanément d'un triple mouvement : un mouvement 
de rotation, un mouvement de translation et un mouvement conique 
de son axe. 

Une toupie bien lancée nous donne une image parfaite du mouve- 
ment de la Terre : la toupie tourne en effet autour d'un axe joignant 
la pointe à la queue (mouvement diurne); en même temps la pointe 
de la toupie décrit une courbe sur le sol (mouvement de translation); 
enfin son axe a un mouvement conique très lent que chacun a pu con- 
stater (mouvement de précession). 

225. Remarque II. — Bien que la Terre tourne autour du Soleil 
nous continuerons, pour la commodité du langage et des explications, 
à dire que c'est le Soleil qui se meut dans le plan de l'écliptique. 

Il ne pourra résulter de là aucun inconvénient, puisque nous venons 
de voir que les résultats sont les mêmes, que l'on raisonne sur le 
mouvement apparent ou sur le mouvement réel. Cette manière de 
faire aura l'immense avantage de mettre notre langage en harmonie 
avec le témoignage de nos sens. 
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226. Forme du Soleil. — Imaginons que. le réticule d'une lunette 
astronomique soit formé de deux fils parallèles qu'une vis micro mé- 
trique permet de rapprocher ou d'éloigner à volonté l'un de l'autre. 

Si, à l'aide de cet instrument, nous visons le Soleil lorsqu'il est 
dans le voisinage du méridien supérieur, afin que sa forme soit altérée 
le moins possible par la réfraction astronomique, en manœuvrant 
convenablement les fils mobiles du réticule, nous pourrons les amener 
à tangenter les bords du disque. 

En faisant tourner la lunette autour de son axe optique tout en 
continuant à viser le Soleil, et sans toucher à la vis micrométrique, 
on constate que les bords du disque de cet astre restent constamment 
tangents aux fils du réticule : il en résulte que le diamètre du disque 
solaire est constant, ce qui prouve que ce disque est un cercle. 

Le Soleil se présentant à nous sous la forme d'un disque circulaire 
il en résulte nécessairement que cet astre doit avoir la forme sphé- 
rique. 

227. Rayon, surface, volume, — Nous avons vu (221, i^) que 

/•'=io9,i7r, 

z*' désignant le rayon du Soleil et r celui de la Terre. On en déduit : 

r' 

T =n>9,i7- 

Si donc nous désignons par S et V la surface et le volume du Soleil, 
par 5 et (^ la surface et le volume de la Terre, on a : 

S r'* 

-j = — =(io9,i7)« d'où S=(io9,i7)»5 

et 

V r'» 

- = — =(109,17)» d'où V = (io9,i7)3(^. 

228. Taches du SoleiL Constitution physique et chimique, — 
Si l'on examine le Soleil avec une lunette puissante dont l'oculaire a 
été muni de verres colorés afin d'afiaiblir l'éclat de son disque, on 
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aperçoit à sa surface des taches noires de formes irrégulières. Ces 
taches ne sont pas immobiles sur le disque, mais se déplacent d'un 
jour à l'autre dans le sens direct, c'est-à-dire du bord oriental vers 
le bord occidental, tout en conservant leurs positions relatives. 

Des observations minutieuses ont prouvé que ces taches décrivent 
toutes, sur le globe solaire, des cercles dont les plaiis sont parallèles 
entre eux et très peu inclinés (7® environ) sur le plan de l'écliptique. 
On en conclut que le Soleil tourne uniformément sur lui-même, dans 
le sens direct, autour d'un axe incliné de 83° environ sur le plan de 
Técliptique, 

Cette conclusion est d'ailleurs confirmée par ce fait que certaines 
taches, après avoir disparu sur le bord occidental du Soleil, viennent, 
a|)rès un intervalle de temps constant, se montrer de nouveau sur le 
bord oriental. 

Les taches solaires n'ont qu'une durée éphémère \ariant de 2 jours 
à 3 mois; leur nombre est très variable. 

En suivant attentivemeht les changements de forme et de position 
des taches solaires, on a reconnu que ces taches étaient des cavités 
en forme d'entonnoir, permettant d'apercevoir la masse intérieure du 
globe solaire, dont l'éclat est beaucoup moindre que celui de la sur- 
face extérieure, à laquelle on a donné le nom de photosphère. 

Pendant les éclipses de Soleil, phénomène que nous étudierons 
plus tard, il arrive parfois que le disque solaire soit entièrement recou- 
vert par celui de la Lune : on aperçoit alors de longues flammes 
roses qui, partant de la surface du Soleil, s'élèvent à des hauteurs 
considérables, représentant jusqu'à vingt fois le rayon terrestre. Ces 
flammes font partie d'une couche lumineuse rose qui enveloppe le 
Soleil et que l'on appelle chromosphère. La chromosphère forme en 
certains endroits des protubérances; elle est traversée par de nom- 
breuses flammes blanches, de formes bizarres, qui s'étendent très 
loin et forment ce que l'on appelle la couronne. 

L'Analyse spectrale (voir un Cours de Physique) a permis de con- 
stater que le Soleil contient une foule de substances chimiques 
terrestres dont les vapeurs se trouvent à sa surface : fer, hydrogène, 
sodium, calcium, magnésium, etc. 

11 est donc vraisemblable, d'après tout ce que nous venons de dire, 
que le Soleil est formé d'un noyau central incandescent, fluide ou 
pâteux, entouré des vapeurs de toutes les matières susceptibles d'être 
volatilisées par la température du noyau central : c'est ce que Ton 
al met généralement aujourd'hui. 
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229, Rotation du Soleil. — Si l'on détermine l'intervalle de 
temps qui s'écoule entre deux retours consécutifs d'une même tache 
au même point du disque solaire, on trouve que la durée de la rota- 
tion du» Soleil sur son axe est de 27^**'*** environ. 

Il est facile de voir que ce n'est là que la durée apparente de la 
rotation du Soleil. 

Soient en effet T (Jiff- 89) le centre de la Terre et S une position 
"du Soleil au moment où l'on aperçoit la tache t exactement au centre 
du disque. 

Lorsque l'on apercevra de nouveau cette même tache au centre, le 
Soleil se sera déplacé dans le sens direct et sera vu en S' tandis que la 
tache t sera en t'. 

Par le point S' menons S'^'^ parallèle à Si et de même sens : t\ sera 
évidemment la position de la tache sur le globe solaire lorsqu'elle 
aura effectué une rotation complète autour de l'axe du Soleil que 

Fig. 89. 




nous supposerons, pour plus de simplicité, perpendiculaire au plan 
de l'écliptique. 

Le mouvement de rotation du Soleil devant nécessairement être 
uniforme, d'après les lois de la Mécanique, si nous désignons par:r la 
durée réelle d'une révolution solaire, on devra avoir : 

X 36o 36o 



27 36o-f-i'SYi 360-+-STS' 

• 

Or, si nous admettons que le mouvement angulaire du Soleil autour 
de la Terre soit uniforme, ce qui est à peu près exact, il est facile de 
calculer l'angle STS'. 

En effet, puisque le Soleil met 36& *'^-, 24 (20o) pour tourner 

de 36o° autour de la Terre, en iJ»***- il tourne de -^777; — - et en 27J*'<*- 

366,24 ' 

j 36o X 27 
360,24 
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On a donc : 

36o 
ar = 27 X 



36oH ^^^^7 



366,24 
On trouve ainsi 25^***'*' en chiffres ronds. 

230. Crépuscule, — Nous avons déjà dit, en étudiant Tatmo- 
sphère terrestre, que Taurore et le crépuscule étaient dus à l'éclairé- 
ment des régions supérieures de l'atmosphère, par les rayons émanés 
du Soleil, lorsque cet astre se trouve à moins de 18*^ au-dessous de 
l'horizon. 

La durée du crépuscule ou de l'aurore dépend de la latitude du 
lieu où on l'observe et de la déclinaison du Soleil. 

Soient en effet HH' {fig> 90) l'horizon d'un lieu dont le zénith est 
en Z. Le mouvement en déclinaison du Soleil n'atteignant jamais 3o' 
par jour, on peut, sans erreur appréciable, regarder la trajectoire du 

Fig. 90. 



Soleil sur la sphèrç céleste, un jour donné, comme étant un petit 
cercle SS' ayant P et P comme pôles. 

Si donc L est le point où se lève le Soleil, l'aurore commencera 
lorsque le Soleil sera en S 1, à 18° au-dessous de l'horizon. 

Le point O étant le centre du parallèle diurne SS', la durée de 
l'aurore sera évidemment Tangle S|OL exprimé en heures, minutes 
et secondes. Or, la grandeur de cet angle dépend évidemment de 
l'inclinaison du parallèle SS' sur l'horizon, c'est-à-dire de ZP qui est 
la colatitude du lieu Z et aussi de la déclinaison du Soleil qui est 
représentée par QS. 

Il est clair d'ailleurs que, pour une même époque, l'aurore et le 
crépuscule seront d'autant plus longs que la colatitude ZP sera plus 
petite, c'est-à-dire la latitude plus grande. 
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C'est ce qui explique pourquoi, dans les régions qui avoisinenl 
Téquateur, la nuit et le jour se succèdent très rapidement tandis que, 
par des latitudes plus élevées, le crépuscule et l'aurore durent très 
longtemps. 

Enfin, si la latitude est assez grande pour que le parallèle diurne 
du Soleil n'ait aucun de ses points à plus de i8** au-dessous de l'ho- 
rizon, le crépuscule dure toute la nuit. 

Cherchons quelle relation doit exister entre la latitude L d'un lieu 
et la déclinaison D. du Soleil, pour que ce phénomène puisse se pro- 
duire. 

La hauteur négative maxima du Soleil étant HS, il est clair qu'il y 
aura crépuscule toute la nuit si l'on a 

HS|i8\ 

Or, on voit sur la figure que 

HS = HQ — QS = 90*» — L — D, 

de sorte que la condition de perpétuelle illumination du lieu Z est 

()o"— L — DlI8^ 
ou encore 

D -f- L ^ 7a". 

A Paris cette condition se trouve réalisée du i2 au 3o juin environ. 

231. Saisons, — Les équinoxes et les solstices partagent l'éclip- 
tique en quatre parties égales parcourues par le Soleil dans des inter- 
valles de temps inégaux que l'on appelle saisons : 

1° Le printemps est la saison pendant laquelle le Soleil parcourt 
l'arc yE {fig- 78) d'écliptique. Pendant cette saison la déclinaison du 
Soleil varie de o" à 23^27' Nord et son ascension droite de o** à 6"". Le 
printemps commence, chaque année, vers le 20 mars. 

2°- Uélé est la saison pendant laquelle le Soleil parcourt l'arc Ey'. 
Pendant cette saison sa déclinaison varie de 23" 27' Nord à o* et son 
ascension droite de 6** à 12**. L'été commence, chaque année, vers le 
21 juin; 

S*' Uautomne est la saison pendant laquelle le Soleil parcourt 
l'arc yE' : sa déclinaison varie pendant ce temps de 0° à 23^27' Sud 
et son ascension droite de 12** à 18**. L'automne commence, chaque 
année, vers le 22 septembre. 

4" h^ hiver est la saison pendant laquelle le Soleil parcourt l'arc E'y. 
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Pendant cette saison, sa déclinaison varie de 23°2^' Sud à o** et son 
ascension droite de i8** à a.^^* L'hiver commence, chaque année, vers 
le 21 décembre. 

232. Déterminer le commencement des différentes saisons, — 
Pour calculer Finstant où comipence une saison, il suffît de chercher, 
par interpolation, l'époque à laquelle l'ascension droite du Soleil, 
calculée à l'avance à l'aide des formules de la Mécanique céleste, 
passe par l'une des valeurs o^, 6**, 12** ou 18**. 

Proposons-nous, par exemple, de déterminer l'instant du commen- 
cement du printemps. 

Cherchons pour cela, dans un Recueil astronomique, deux ascen- 
sions droites consécutives du Soleil : l'une, A', moindre que 24**; 
l'autre, /^ ^ plus grande que o**, et soient h' et h" les heures corres- 
pondantes. En désigiiant par h l'heure qui correspond au commen- 
cement du printemps, c'est-à-dire à l'instant où l'ascension droite 
est juste égale à 24**, nous dirons : 

Pour que l'ascension droite varie de (jR* — iîV.') secondes, il 
s'écoule un intervalle de temps égal à {h' — A') heures. Pour que 
l'ascension droite varie de i seconde, il faudra donc qu'il s'écoule un 

intervalle égal à -^ — -^, et, par suite, pour que cette ascension droite 

varie de (24 — J^') secondes, il faudra un nombre d'heures égal à : 

^' ^' / / JT»/ 



On peut donc écrire ; 

Le raisonnement serait absolument le même s'il s'agissait de calculer 
le commencement de l'été, de l'automne ou de l'hiver. 

233. Cause de U inégalité des saisons, — Si nous nous repor- 
tons à la figure 83, on voit que, d'après la loi des aires, les durées du 
printemps, de l'été, de l'automne et de l'hiver sont proportionnelles 
aux aires des secteurs elliptiques yTE, ET y', y'TE', E'Ty» 

Or, ces aires sont inégales : d'abord parce que le point T n'est pas 
le centre, mais le foyer de Tellipse décrite par le Soleil, ensuite, 
]>arce que le grand axe AP de cette ellipse est incliné sur la ligne des 
solstices EE'. 
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L'examen de la figure montre que la saison la plus longue est Tété; 
ensuite vient le printemps, puis l'automne, et enfin l'hiver. Actuel- 
lement, les durées réunies du printemps et de l'été surpassent d'en- 
viron 8 jours celles de l'automne et de l'hiver. 

234. Zones terrestres, — Si l'on suppose que l'on trace sur le 
globe terrestre deux petits cercles AB et A'B' {fig* 91) correspondant 
aux latitudes de 23**27' et appelés tropiques^ ainsi que deux autres 

Fig- 91- 



cercles CD et CD' correspondant aux latitudes de 66" 33' et appelés 
cercles polaires, on décompose la surface de la Terre en cinq zones : 

1** Les deux zones PDG et P'D'C qui renferment les pôles P et P' 
s'appellent : l'une, la zone glaciale arctique; l'autre, la zone gla- 
ciale antarctique ; 

2** Les deux zones ABCD et A'B'G'D', comprises entre les cercles 
polaires et les tropiques, ont reçu le nom de zones tempérées; 

3® Enfin, la zone ABA'B', comprise entre les deux tropiques, 
s'appelle la zone torride. 

Les noms de ces diverses régions terrestres ont pour but de rap- 
peler les particularités qu'elles présentent au point de vue de la tem- 
pérature. 

236. Zodiaque, — Les Anciens avaient donné le nom de zodiaque 
à une zone de la sphère étoilée embrassant 8**, de part et d'autre de 
l'écliptique et partagée, dans le sens de ce grand cercle, en douze 
parties égales appelées signes du zodiaque^ 

Par suite de son mouvement autour de la Terre, le Soleil semble, 
parcourir successivement les douze signes du zodiaque; mais, à cause 
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de la rétrogradation du point vernal, le commencement d'une même 
saison ne ramène pas le Soleil dans la même position par rapport aux 
étoiles renfermées dans le zodiaque. 

236. Variations du jour et de la nuit aux différentes époques 
et dans les divers lieux de la Terre. — Un observateur peut occu- 
per différentes positions sur le globe : 

1° Supposons-le, tout d*abord, dans la zone glaciale : sa latitude est 
donc^plus grande que ôô'^SS', de sorte que si HH' et QQ' {fig. 92) 
représentent Thorizon et l'équateur, on a QH < 23**27'. 

Fig. 92. 




Menons les parallèles diurnes SS' et S| S', correspondant aux dé- 
clinaisons maxima N et S du Soleil. 

Tant que la déclinaison sud du Soleil sera supérieure à Q'H', c'est- 
à-dire à la colatitude, le Soleil sera constamment au-dessous de l'ho- 
rizon et, par suite, il y aura nuit continuelle. Dès que la déclinaison 
du Soleil atteindra la valeur Q'H', il y aura alternative de jour et de 
nuit, et les jours, d'abord plus courts que les nuits, deviendront de 
plus en plus longs. Le 21 mars, le Soleil décrivant l'équateur, le jour 
sera égal à la nuit. Enfin, depuis le commencement du printemps 
jusqu'au moment où la déclinaison nord du Soleil sera moindre que 
QH, c'est-à-dire que la colatitude, le jour sera plus long que la nuit. 
Enfin, la déclinaison du Soleil atteignant et dépassant la valeur de la 
colatitude, le Soleil deviendra circumpolaire et il y aura jour con- 
tinuel. 

2** Si l'observateur se trouve dans la zone tempérée, c'est-à-dire si 
sa latitude est comprise entre 28^27' et 66** 33', il est clair que l'ho- 
rizon de l'observateur rencontrera constamment les trajectoires 
diurnes du Soleil, de sorte qu'il y aura constamment alternatives de 
jour et de nuit. 



m. — FORME ET DIMENSIONS DU SOLEIL. PHÉNOMÈNES DIVERS. iSg 

En se reportant à la figure 98 ci-dessous, on voit sans peine que, 
tant que la déclinaison du Soleil est sud, le jour est plus court que 
la nuit; il est égal à la nuit le jour de l'équinoxe de printemps et 
d'automne; enfin, il est plus long que la nuit lorsque la déclinaison 
du Soleil est nord. On voit aussi que, dans la zone tempérée nord, le 
Soleil passe constamment au méridien dans la partie que l'on a devant 
soi lorsque l'on fait face au sud. 

La hauteur méridienne maxima H'Q'S' que pourra avoir le 

Fig- 93- 




Soleil sera atteinte au moment du solstice d'été; la hauteur méri- 
dienne minima H' S', au moment du solstice d'hiver. 

3® Enfin, si l'observateur se trouve dans la zone torride, c'est- 
à-dire si sa latitude est moindre que 23"27', il y aura encore constam- 
ment alternative de jour et de nuit. 

En se reportant à la figure 94, on voit aisément que, tant que la 

Fig- 94- 




déclinaison est sud, et la déclinaison nord moindre que la latitude, 
le Soleil passe au méridien dans la partie que l'on a devant soi quand 
on fait face au sud. 
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Le jour où la déclinaison égale la latitude, le Soleil vient passer au 
méridien au zénith du lieu. 

Enfin, les jours suivants, le Soleil passera au méridien dans la 
partie que l'on a devant soi en faisant face au Nord, jusqu'à ce que 
la déclinaison, après avoir atteint sa valeur maxima, redevienne égale 
à la latitude. 

237. Variation de la température de la surface terrestre sui- 
vant les saisons. — La quantité de chaleur que reçoit chaque jour 
un lieu déterminé est très variable : elle dépend é\idemment de la 
durée du jour et de Tangle d'incidence des rayons solaires en ce lieu, 
c'est-à-dire de la hauteur méridienne du Soleil. 

* I** Dans la zone tempérée nord, par exemple, la hauteur méridienne 
du Soleil et la durée du jour augmentent simultanément depuis le 
solstice d'hiver jusqu'au solstice d'été : la quantité de chaleur reçue 
quotidiennement dans ce lieu va donc en augmentant continuelle- 
ment pendant toute cette période* Du solstice d'été au solstice 
d'hiver, au contraire, la hauteur méridienne du Soleil et la durée du 
jour diminuent continuellement, de sorte que la quantité de chaleur 
reçue journellement diminue dans tout cet intervalle. 

Mais la température d'un lieu à un instant donné ne dépend pas 
seulement de la quantité de chaleur reçue : elle dépend aussi de la 
plus ou moins grande déperdition due au rayonnement, déperdition 
(|ui est sensiblement constante. 

Il résulte de là que la température maxima de la journée n'a pas 
lieu à midi, moment où la Terre reçoit le plus de chaleur, mais vers 
•.i^ environ. L'instant du maximum n'est, du reste, pas le même par- 
tout : sur les montagnes, il se rapproche de midi parce que l'atmo- 
sphère, moins dense, s'oppose moins au rayonnement. 

Un effet semblable se produit à propos de la température maxima 
de l'année : s'il n'y avait pas l'atmosphère pour s'opposer au rayon- 
nement, la température la plus haute aurait lieu au moment du sols- 
tice d'été et la température la plus basse au solstice d'hiver, tandis 
que ce maximum et ce minimum ont lieu vers la fin de juillet et au 
milieu de janvier. 

2"* Dans la zone torride, il y a deux époques par an où le Soleil passe 
au zénith. Ces jours-là, l'incidence des rayons lumineux est maxima 
mais ne coïncide pas avec les jours les plus longs. Toutefois, comme 
dans ces régions le Soleil a toujours des hauteurs méridiennes consi- 
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dérables et comme les journées varient peu comme longueur, la tem- 
pérature est très élevée et sensiblement constante. 

3® Enfin, dans les zones glaciales, les rayons solaires arrivant très 
obliquement, la déperdition due au rayonnement l'emporte de beau- 
coup sur la chaleur reçue : il y a donc, dans ces régions, une tempé- 
rature très basse s'élevant à peine de quelques degrés au moment du 
solstice d'été dans la zone glaciale arctique ou du solstice d'hiver dans 
la zone glaciale antarctique. 

238. Lumière zodiacale, — On appelle ainsi une lueur que l'on 
aperçoit à certaines époques de l'année en même temps que la lueur 
crépusculaire. La lumière zodiacale a la forme d'une lentille bicon- 
vexe orientée sensiblement suivant le plan de l'écliptique et dont le 
point central se trouve être à peu près le Soleil. 

Selon Laplace, ce phénomène serait dû à l'illumination de pous- 
sières cosmiques qui graviteraient autour du Soleil, dans le prolon- 
gement de son équateur, c'est-à-dire sensiblement suivant le plan de 
l'écliptique. 

Fréquemment visible pour les lieux compris dans la zone torride, 
ce phénomène n'est observable, dans nos contrées, qu'en mars, peu 
après le coucher du Soleil, ou en septembre, un peu avant son lever. 

La lumière zodiacale a un faible éclat : aussi n'empêche-t-elle au- 
cunement d'apercevoir les étoiles qui se trouvent dans sa direction. 
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239« Nécessité de la mesure du temps par le Soleil. — Nous 
avons vu que le mouvement des étoiles sur la sphère céleste est 
rigoureusement uniforme et nous avons appelé jour sidéral l'inter- 
valle de temps qui s'écoule entre deux retours consécutifs d'une 
même étoile au même méridien ; heure sidérale la vingt-quatrième 
partie du jour; minute sidérale la soixantième partie de l'heure; 
seconde sidérale la soixantième partie de la minute. 

Nous avons donc là un moyen très précis pour mesurer le temps, 
aussi est-Il généralement adopté dans tous les observatoires. 

Malheureusement, la mesure du temps à l'aide de pendules sidé- 
rales ne peut être utilisée dans la vie courante, dont les occupations 
sont déterminées par le mouvement du Soleil. 

•C. II 
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Le Soleil se déplaçant, en effet, sur la sphère céleste, dans le sens 
direct, il en résulte que, si une étoile passe au méridien en même 
temps que lui un certain jour, le lendemain le Soleil passera au 
méridien environ 4 minutes plus tard que l'étoile, le surlendemain 
à peu près 8 minutes plus tard, et ainsi de suite, de sorte que le 
milieu de la journée sera indiqué successivement par toutes les 
heures sidérales, d'où une complication extrême. 

240. Jour solaire vrai, — Le temps sidéral ne pouvant convenir 
pour l'usage courant et le Soleil étant le régulateur de nos occupa- 
tions, on a tout d'abord songé à mesurer le temps à l'aide du four 
vrai, c'est-à-dire de l'intervalle qui s'écoule entre deux passages 
consécutifs du Soleil au même méridien. 

Malheureusement, le jour vrai n'a pas une durée constante, ainsi 
que nous l'avons vu en étudiant le mouvement diurne, de sorte qu'il 
ne peut servir à mesurer le temps avec précision. 

D'ailleurs, les horloges étant animées d'un mouvement uniforme, 
il est clair que, pour leur faire indiquer le temps vrai, il faudrait les 
mettre à l'heure très fréquemment. 

Malgré ces inconvénients, on est convenu de partager le jour vrai 
en 24 heures vraies, correspondant chacune à une variation de i5** 
de l'angle horaire du Soleil. 

L'heure vraie a été elle-même divisée en 60 minutes, correspon- 
dant chacune à un déplacement angulaire du Soleil de 1 5' et chaque 
minute vraie a été subdivisée à son tour en 60 secondes, correspon- 
dant â un déplacement angulaire de lo'' pour le Soleil. 

Deux heures de temps vrai n'ont donc pas rigoureusement la même 
durée; toutefois, on peut admettre, sans erreur sensible, que les 
lieures vraies d'une même journée sont égales. 

241. Causes de r inégalité des jours vrais. — Si l'on désigne 
par Tsg et Tsg' les heures marquées par la pendule sidérale d'un 
observatoire, au moment de deux passages consécutifs du Soleil au 
méridien, on voit que l'on peut écrire : 

Tsg =TvgH-.i\,,= o"-f-.K»,, 
Tsg' = Tvg'H-.^\'^=2 4''-hA;. 

Retranchant membre à membre la première relation de la seconde, 

il vient : 

Tsg'- Tsg = .2i»'-h (.îl',- .^\^), 
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OU, puisque Tsg' — Tsg est la durée du jour vrai, exprimée en temps 
sidéral, 

I 

car les 24 heures sidérales du second membre représentent la durée 
du jour sidéral. 

Or, on sait que le jour sidéral a une durée rigoureusement con- 
stante : si donc la durée du jour vrai n'est pas toujours la même, il 
faut en conclure que la variation de l'ascension droite en un jour 
vrai n'est pas constante, ou encore que l'ascension droite du Soleil 
ne varie pas uniformément. 

Cherchons donc les causes de cette irrégularité du mouvement en 
ascension droite du Soleil et, pour cela, soient ss' et /j"' {^g. gS) 

Fig. 95. 




deux arcs d'écliptique parcourus en un même intervalle de temps, 

mais à des époques diflférentes. Si nous menons les méridiens Psa, 

P^a^, Ps^^a'\ Ps'" a!"^ les arcs d'équateur aa', a" ci" représenteront 

les mouvements en ascension droite du Soleil, correspondant aux 

déplacements ss' et si' f de cet astre sur l'écliptique. Or on voit sur 

la figure que 

tangY*'= tangY*' coso), 

tangya = tangY^ coso); 
on en déduit 

laiigY^' — tangua = cosco (tangy*'— tang^^), 

c'est-à-dire 

sinaa' cosco si 1155' 



, .) 



cos^acosfa cosyscosY* 



et, par suite 



) 



(i) sinaa' = 

cosY«cosY« 



__ swss costùcos -^ a cos^ a 
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La figure montre également que l'on a, en désignant par D et D' 
les déclinaisons as et a! s' : 

cos-y* = cosf acosD, cosy<' = cosyo'cosD'. 

On en déduit 

cosY« _ I cosya' _ i 

cosys "* cosD cosY*' "" cosD' 

Portant ces valeurs dans la relation (i), il vient 

, . . , sinf5'cosb> 

(•2) smaa = =r =-7- 

' cosDcosD 

En désignant pai' D" et D'" les déclinaisons a" sf et a"V, on obtien- 
drait de même : 



(3) sina'a*' = 



sin^'^'^coso) 
cosD'cosD"' 



Or, par suite de la loi des aires, ^ s'" est différent de ss' ] de plus, 
à cause de l'obliquité de l'écliptique, D el D' sont différentes de D'^ 
et D'". Si donc aa^ n'est pas égal à ci' a'"^ comme on le constate, cela 
provient : 

1 ® De la non-uniformité du mouvement du Soleil sur l'écliptique ; 
2" De ce que l'écliptique est incliné sur l'équateur. 

242. Remarque. — Une des deux causes précédentes suffirait 
seule pour rendre le mouvement en ascension droite irrégulier. Ainsi, 
par exemple, si l'on avait D = D'= D''= D'", c'esl-à-dire si l'éclip- 
tique était confondu avec l'équateur, la non-uniformité du mouve- 
ment du Soleil sur son orbite ferait que aa' serait différent de a' a"'. 

Si, au contraire, le mouvement du Soleil était uniforme, l'incli- 
naison de l'écliptique ferait que D et D' seraient différents de D'^ 
et D'" et, par suite, aa' serait encore différent de a" a'", 

243. Soleil fictif, — La première cause d'irrégularité des jours 
solaires résidant dans la non-uniformité du mouvement du Soleil sur 
l'écliptique, les astronomes ont imaginé un mobile appelé Soleil 
fictif j partant du périgée en même temps que le Soleil vrai, y reve- 
nant en même temps que lui, mais parcourant l'écliptique d'un mou- 
vement uniforme. 

Le temps employé par les deux soleils pour faire le tour de l'éclip- 
tique étant le même, il est clair qu'ils se rencontreront à l'apogée. 
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Or, il résulte de la loi des aires que le Soleil vrai a sa vitesse 
maxima au périgée (220) et sa vitesse minima à l'apogée; par con- 
séquent, en quittant le périgée le Soleil vrai devancera le Soleil fictif; 
il s'en éloignera de plus en plus pendant un certain temps, puis, sa 
vitesse diminuant, il sera rattrapé par le Soleil fictif et tous deux 
arriveront en même temps à Tapogée. 

En quittant l'apogée le Soleil fictif, marchant plus vite que le Soleil 
vrai, prendra de l'avance, mais, comme la vitesse du Soleil vrai 
augmente à mesure qu'il s'éloigne de l'apogée, la distance des deux 
soleils diminue et ils se rejoignent au périgée. 

Le Soleil fictif est donc tantôt en avance et tantôt en retard sur le 
Soleil vrai, mais il ne s'en éloigne jamais beaucoup : i"55' d'écart 
angulaire maximum. 

244. Soleil moyen, — Le mouvement en ascension droite du 
Soleil fictif est affranchi de la première des causes d'irrégularité qui 
affectent celui du Soleil vrai. Cependant ce mouvement n'est pas 
encore uniforme à cause de l'obliquité de l'écliptique (242). 

On a donc imaginé un second Soleil fictif, appelé Soleil moyen, 
passant au point y en même temps que le Soleil fictif et parcourant 
Téquateur dans le sens direct, d'un mouvement uniforme, tandis que 
le Soleil fictif décrit l'écliptique. 

Le Soleil moyen sur l'équateur et le Soleil fictif sur l'écliptique 
sont par conséquent toujours à la même distance du point vernal. 
En d'autres termes, la longitude du Soleil fictif, appelée longitude 
moyenne, est toujours égale à l'ascension droite du Soleil moyen, 
appelée ascension droite moyenne et représentée par iïV.,„. Les 
plans horaires de ces deux soleils sont doue toujours très voisins 
l'un de l'autre. 

Il résulte de tout ce qui précède que le méridien du Soleil vrai est 
toujours peu éloigné de celui du Soleil moyen et, comme cet astre a 
un mouvement en ascension droite rigoureusement uniforme, la 
mesure du temps, à l'aide du Soleil moyen, ne présente plus aucun 
des inconvénients signalés précédemment pour le temps sidéral et le 
temps vrai. 

245. Jour moyen. Temps moyen, — On appelle jour moyen 
ou Jour astronomique, l'intervalle de temps qui s'écoule entre deux 
retours consécutifs du Soleil moyen au méridien supérieur d'un lieu; 
l'instant précis où le Soleil moyen passe au méridien supérieur d'un 
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lieu est donc indiqué indifféremment par 24** et o^ selon que l'on 
considère lé jour astronomique qui finit ou celui qui commence. 

Lorsque le Soleil moyen traverse le méridien supérieur, on dit 
qu'il est midi moyen; il est minuit moyen lorsque le Soleil moyen 
passe au méridien inférieur. 

Le jour moyen a été divisé en 24 heures moyennes, chaque heure 
en 60 minutes, chaque minute en 60 secondes. 

L'ascension droite moyenne croissant proportionnellement au 
te:nps, il en résulte que les durées du jour moyen et de ses subdi- 
visions sont rigoureusement invariables. 

On appelle heure moyenne, temps moyen ou temps astrono- 
mique d'un lieu et l'on désigne par Tmg, l'angle horaire du Soleil 
moyen en ce lieu ; cet élément augmente uniformément à raison 
de i5" par heure moyenne. 

246. Remarque. — Les soleils vrai et moyen ne pouvant s'éloi- 
gner beaucoup l'un de l'autre, effectuent très sensiblement le même 
nombre de révolutions diurnes pendant une très longue période de 
temps; par conséquent, le jour moyen peut être considéré comme' 
représentant la durée moyenne des jours vrais. 

247. Jour civil. — On appelle jour civil l'intervalle de temps 
qui s'écoule entre deux retours consécutifs du Soleil moyen au méri- 
dien inférieur d'un même lieu; le jour civil commence donc à minuit 
moyen dans le lieu considéré. 

Le jour civil se divise en deux parties égales renfermant 12 heures 
chacune; pour les distinguer, on est convenu d'appeler matin la 
partie du jour civil pendant laquelle le Soleil se trouve dans l'est du 
méridien inférieur; la partie de la journée pendant laquelle le Soleil 
se trouve dans l'ouest du méridien supérieur s'appelle le soir. 

Par conséquent, pour préciser un instant à l'aide du temps civil, 
il faut faire suivre l'heure qui le détermine du mot matin ou soir, 
suivant le cas. 

248. Dates. — Pour préciser un instant, il ne suffît pas d'indiquer 
l'heure civile ou astronomique qui le caractérise; il faut encore spé- 
cifier le jour dans lequel il se trouve. 

Pour désigner un jour civil ou astronomique, sans ambiguïté 
.possible, on lui donne une date, c'est-à-dire un numéro d'ordre 
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indiquant combien il s'est écoulé de jours moyens depuis une époque 
déterminée, choisie pour origine, et appelée ère. 

On convient de donner au jour astronomique la date du jour civil 
qui a commencé 12 heures avant lui. 

249. Conversion du temps civil en temps astronomique et in- 
versement, -^ Il résulte Immédiatement de ce que nous venons de 
dire que, pour passer d'une époque civile du matin à l'époque astro- 
nomique correspondante, il suffit d'ajouter 1,2 heures à l'heure donnée 
en supprimant le mol matin. S'il s'agit de passer d'une époque civile 
du soir à l'époque astronomique correspondante, il suffit de retrancher 
simplement le mot soir à l'heure civile. 

Exemple : 

lo** du naalîn le n = (10 -h \i)^ le {n — i) = 22^ le (n — i), 
1^ du soir le /i = 2** le n. 

Inversement, il est clair que, pour passer d'une époque astrono- 
mique à l'époque civile correspondante, il suffit d'ajouter simplement 
le mot 5o/r à l'heure astronomique lorsqu'elle est moindre que 12*". 
Si l'heure astronomique surpasse 1 2**, il suffit d'en retrancher 1 2 heures 
et de diminuer la date d'une unité. 

Exemple : 

4"» le /i = 4** du soir le /i, 
17*' le n = (17 — 12)** du matin le (n — i) = 5** du matin le (n — \), 

250. Dates simultanées, — Les dates simultanées en deux lieux 
quelconques peuvent différer d'une unité; il est clair, en effet, que 
si n est la date astronomique commune à tous les lieux qui voient le 
Soleil moyen dans l'Est, la date des lieux qui le voient dans l'Ouest 
est {n — i). 

On a souvent besoin, dans les applications, de savoir déterminer 
la date et l'heure astronomiques à Paris, connaissant la date et Theure 
d'un lieu dont la longitude est donnée. 

Pour résoudre ce problème, nous rappellerons que pour un astre 
quelconque on a, à 24 heures près, 

Tap = Tag-f-G, 

G étant négative ou positive selon qu'elle est Est ou Ouest. 
Si nous appliquons cette relation au Soleil moyen, on a donc : 

Tmp = Tmg -+- G. 
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Supposons, pour fixer les idées, que Ton ail : 

Tmg = i8'»Ie n, G = io'»0. 

La relation précédente donne 

Trop = iS"» le n 4- lo*» = 28*- le /i. 

Or il est clair que, lorsqu'il est 28** le n, il est en réalité 28 — 24 
ou 4** le /i -f- 1 . On a donc : 

Tmp = 4''Ie (/n-i). 

Si Ton avait donné : 

Tmg = 3'» le /i, G = 6»" E, 

on aurait eu : 

Tmp = 3" le /i — &". 

Comme nous ne pouvons retrancher 6** de 3*", nous remarquerons 
que 3** le n représentent le même instant que (24 + 3) ou 27"* 
le (/ï — i). On a donc : 

Tmp = ^7** le (n — i) — 6**= 11^ le (/i — i). 

On voit, par ces deux exemples, que le problème des dates simul- 
tanées ne présente aucune difficulté, pourvu que Ton retranche ou 
que Ton ajoute une unité à la date de Tépoque à laquelle il a fallu 
ajouter ou retrancher 24 heures. 

251. Dates simultanées de deux lieux situés par 180^ de lon- 
gitude. — Il est facile de montrer que si deux lieux sont situés de 
part et d'autre du 180'^°*® degré de longitude, mais dans son voisi- 
nage immédiat, leurs dates simultanées diffèrent d'une unité, la date 
la plus forte étant celle du lieu dont la longitude est Est. 

Supposons, pour fixer les idées, qu'en un lieu dont la longitude 
Ouest est égale à 12 heures, en chiff^res ronds, on ait : 

Tmg = 4»» le n. 
On aura : 

(i) Tmp = 4"» le /n-i2*=i6'» le n. 

Au même instant, pour un lieu dont la longitude Est est sensi- 
blement égale à 12 heures, on aurait, en désignant par x la date 
inconnue de ce lieu, 

Tmg = 4** le X, 
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et, par suite, 

Tmp = 4" le 37 — 12", 
c'est-à-dire 

(•2) Tmp = iS^ie (a: -i) — 12" =16" le (x — i). 

Or, Tmp ne pouvant avoir simultanément deux dates différentes, 
il résulte des relations (i) et (2) que 



l'où 



X — I = n, 
a? = /i -+- 1 



Si donc un navire traverse le 180'®™* degré de longitude en quittant 
les longitudes Est pour entrer dans les longitudes Ouest, il devra di- 
minuer sa date d'une unité; s'il quitte, au contraire, les longitudes 
Ouest pour entrer dans les longitudes Est, il devra l'augmenter d'une 
unité. 

252. Année civile. — Si l'on évaluait simplement le temps en 
jours moyens ou en jours civils, les dates seraient indiquées par des 
nombres qui iraient constamment en augmentant, ce qui serait fort 
incommode. 

Pour éviter cet inconvénient, on a groupé les jours par années 
civiles et par mois, de sorte que, pour préciser complètement une 
époque, il faut indiquer le numéro d'ordre ou \q millésime Ag l'année, 
le nom du mois et la date du jour dans lequel se trouve l'heure civile 
ou astronomique qui détermine l'instant considéré. 

On a adopté, à la suite de considérations que nous exposerons un 
peu plus loin, deux espèces d'années civiles : les années communes 
comprenant 365 jours et les années bissextiles (\\n en comprennent 366. 
Les années communes et bissextiles se succèdent d'après la loi sui- 
vante : sur une période de 4 années consécutives, il y en a généra- 
lement trois communes et une quatrième bissextile. 

En comptant les années à partir de l'Ère chrétienne, c'est-à-dire 
en donnant le n" 1 à l'année de la naissance du Christ, on voit 
qu'une année est généralement bissextile lorsque son millésime est 
divisible par 4. Nous disons avec intention généralement, car il y a 
trois exceptions à la règle précédente dans chaque période de 4 00 ans : 
quand une année a son millésime terminé par deux zéros, on ne 
la regarde comme bissextile, que si le nombre obtenu en suppri- 
mant les deux zéros est un multiple de ^, 

D'après cela, les années 1871, 1893, etc., sont des années com- 
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munes; les années 1884, 19049 etc. sont bissextiles, mais les années 
1800, 1900, etc. ne le sont pas. 

L'année civile a été divisée en douze mois qui se succèdent dans 
l'ordre suivant : 

Janvier, février, mars, avril, mai, juin; 

Juillet, aoiit, septembre, octobre, novembre, décembre. 

Les mois de janvier, mars, mai, juillet, août, octobre et décembre 
ont 3i jours; les mois d'avril, juin, septembre et novembre en 
ont 3o; enfin, le mois de février en a 28 ou 29 selon que l'année est 
commune ou bissextile. 

253. Siècle. — On donne le nom de siècle à une période de 
100 années civiles : le siècle I va de l'année i à l'année 100; le 
siècle II, de l'année loi à l'année 200, et ainsi de suite. 

Nous sommes donc dans le xx* siècle depuis le i*** janvier 1901. 

254. Remarque. — Lorsque l'on n'a pas besoin de préciser un 
instant avec une grande exactitude, on se sert souvent du Jour astro- 
nomique vrai et du Jour civil vrai, qui se définissent exactement 
comme le jour moyen et le jour civil, en remplaçant simplement les 
mots Soleil moyen par Soleil vrai. 

On convient de donner au temps vrai la date du temps moyen cor- 
respondant. 

Les problèmes que l'on peut avoir à résoudre sur le temps vrai, à 
propos de la conversion du temps astronomique vrai en temps civil 
vrai ou inversement, à propos des dates simultanées, se résolvent 
exactement comme les problèmes relatifs au temps moyen. 

Parfois aussi, bien que très rarement, on peut avoir à préciser une 
époque à l'aide du temps d'un astre : on lui donne alors la date de 
l'époque astronomique correspondante. Il en est de même lorsqu'on 
veut préciser une époque à l'aide du temps sidéral. 



Équation du temps. 

255. Le Soleil moyen étant un astre fictif ne peut s'observer direc- 
tement : il est donc essentiel de savoir passer du temps vrai au temps 
moyen et réciproquement. En d'autres termes, il faut connaître la 
correction additive ou soustractive à faire subir au temps vrai pour 
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avoir le temps moyen ou inversement : c'est cette correction qui 
s'appelle Yéquation du temps. 

On distingue deux sortes d'équations du temps : l'équation du 
temps vrai et Véquation du temps moyen. 

236. Equation du temps vrai, — On appelle équation du temps 
vrai et l'on représente par E„ la correction additive ou soustractive à 
faire subir à l'heure vraie pour avoir l'heure moyenne. On a donc, 
par définition : 

et, par suite, 

*^v ^^ * m — * l'- 
Or, on sait que : 

On en déduit que : 

de sorte que l'équation du temps vrai est l'excès positif ou négatif de 
l'ascension droite vraie sur l'ascension droite moyenne. 

2S7. Remarque. — La relation 
montre que si T^ = o, on a : 

c'est pour cela que l'équation du temps vrai est fréquemment appelée 
le temps moyen à midi vrai. 

238. Équation du temps moyen. — On appelle équation du 
temps moyen et l'on représente par E,« la correction additive ou 
soustractive à faire subir à l'heure moyenne pour avoir l'heure vraie. 
On a donc : 

et, par suite, 

• 

ce qui montre que l'équation du temps moyen est l'excès positif ou 
négatif de l'ascension droite moyenne sur l'ascension droite vraie. 

259. Remarque. — La relation T^ = TTO-f-Ero montre que si 
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T,» = o, on a : 

T — E 

C'est pour cela que réquatîon du temps moyen est souvent appelée 
le temps vrai à midi moyen. 

260. Variations de Inéquation du temps, — Puisque Ton a 

il en résulte que : 

de sorte que les équations du temps vrai et du temps moyen ne dif- 
férent que par le signe. 

11 suffit donc de connaître les variations de E^ pour avoir celles* 
de E;„. 

L'étude des formules de la mécanique céleste, qui permettent de 
calculer E», pour une époque déterminée quelconque, montre que : 

Au i®"" janvier de chaque année, l'équation du temps vrai est posi- 
tive et égale à 4™ environ, puis elle va en croissant jusqu'au 1 1 février 
et atteint alors un premier maximum égal à ï4"26*. 

Elle diminue ensuite jusque vers le i6 avril, époque où elle s'an- 
nule; puis elle devient négative et atteint, en valeur absolue, un 
maximum égal à 3'° 52^ vers le i4 mai. 

Elle augmente de nouveau pour s'annuler le i4 juin environ, 
devient positive et atteint, vers le 26 juillet, un maximum égal à 6™ 18*. 
Elle décroît ensuite, s'annule vers le i*"^ septembre, devient négative, 
atteint le 3 novembre sa valeur absolue maxima qui est de 16" 20', 
croît de nouveau, s'annule le 24 décembre environ et redevient posi- 
tive pour repasser ensuite par les mêmes états de grandeur. 

261. Remarque. — On voit que E», et Em ont pour plus grande 
valeur 17 minutes et s'annulent quatre fois par an : deux fois pen- 
dant le printemps (16 avril et i4 juin); une fois en été (i**" septembre) 
et une fois en hiver (24 décembre). 

Lorsque ces éléments sont négatifs les recueils astronomiques 
donnent leurs valeurs augmentées de 24 heures : c'est ce qui a lieu 
chaque fois que ces recueils indiquent pour E» ou E;„ des valeurs 
supérieures à 23 heures. 

Par conséquent, si E», et E,« sont plus grands que 23 heures, on 
devra retrancher 24 heures aux sommes Tt,-HE„ou T,;, -|- E,» pour 
obtenir T^ et T^ : la date sera naturellement conservée. 
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Durées des diverses révolutions solaires. 

262. Année tropique. — On appelle année tropique, rinlervalle 
de temps qui s'écoule entre deux retours consécutifs du Soleil fictif 
ou du Soleil moyen à l'équinoxe de printemps. Sa durée est con- 
stante et a pu se déterminer avec précision, au moyen d'observations 
répétées portant sur une très longue période de temps. Sa valeur, en 
jours sidéraux, est de 36©'*', 242217. 

Pendant l'année tropique, le point y a tourné d'un angle égal à 
36o"x 366,242217 par suite du mouvement diurne, mais, dans le 
même temps, le Soleil a parcouru 36o°, dans le sens direct, à cause 
de son mouvement en ascension droite ; on peut donc écrire : 

Année tropique = Sôô*''', '24^217 = 365^*'"',242«i7. 

263. Année sidérale, — On appelle année sidérale l'intervalle 
de temps qui s'écoule entre deux retours consécutifs du Soleil fictif 
à un point fixe de l'écliptique. 

Soient EE' ( fig, 96) l'écliptique supposée vue du pôle écliptique 

Fi g. 96. 




nord, T le centre de la Terre et y le point où se trouve le Soleil à un 
équinoxe de printemps. 

Lorsqu'une année tropique se sera écoulée, le Soleil se trouvera 
au point y', distant du point y de 5o", 2 à cause de la précession. 

Il en résulte que, pour que le Soleil revienne au point y, il lui reste 
à parcourir en longitude l'arc yy'. 

Or, pour parcourir l'arc yEE^y', c'est-à-dire 360® — 5o",2 ou 
1295 949", 8, le Soleil a mis 363,242 217 jours moyens. Pour par- 
courir 1" il mettra donc 1 295 949^,8 fois moins de temps, c'est-à-dire 

'i65,î4'^ '21- . 
4 — -, — 5- jours, 
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et pour parcourir 5o",2, il mettra 5o,2 fois plus de temps, c'est- 
à-dire : 

365 2^2 217 

'-=—. — 5-x5o,2 = o*"-,oi4 i57. 

On a donc : 
Année sidérale = 365J-'"-,242 2i7 -h o^-^-jO^ i57 = 365^- *"• , 256 874 . 

264. Année anomalis tique, — On appelle année anomalis- 
tique, l'intervalle de temps qui s'écoule entre deux retours successifs 
du Soleil fictif au périgée. 

Soient encore EE' {fig. 97) l'écliptique, T le centre de la Terre 

F»g- 97- 




et P la position du Soleil quand il se trouve au périgée, au début d'une 
année anomalistique. 

Lorsque le Soleil fictif reviendra au périgée, celui-ci ne se trouvera 
plus en P mais en P|, l'arc PP| étant, comme on le sait, égal à 1 1'',^. 

Pour accomplir sa révolution anomalistique, le Soleil devra donc 
passer d'abord au point P, d'où il était parti, puis parcourir l'arc PPj : 
il aura donc effectué une révolution sidérale plus PP, . 

Or, pour parcourir 36o** ou 1 296 000" de longitude, le Soleil a mis 
365,256 374 jours moyens. Pour parcourir i" en longitude il lui 

faudra donc : 

365,256 374 . 

—z — — lours moyens, 

I 296 000 '' 

et, par suite, pour parcourir 1 1",7 il mettra: 

I 296 000 

4ic sorte que : 

Année anomalistique = 365^-'^-,a56 374 4- o'«'^-,oo3 289 = 365 •"•, 269 663. 
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Calendrier. 

265. On appelle calendrier une distribution des jours par groupes 
d'égale durée, se reproduisant périodiquement, afin d'éviter la diffi- 
culté que Ton éprouverait, s'il fallait exprimer les dates au moyen de 
nombres indéfiniment croissants. 

Nous avons déjà vu comment on obtenait ce résultat au moyen 
de l'année civile ; il nous reste donc simplement à montrer à la suite 
de quelles considérations et de quels tâtonnements on a été amené à 
concevoir l'année civile telle que nous l'avons définie et à adopter la 
loi, en apparence bizarre, de succession des années communes et 
bissextiles. 

Tout d'abord, puisque l'on se proposait de répartir les jours 
par groupes se reproduisant périodiquement, il était tout indiqué 
d'adopter, pour base du calendrier, la période qui ramène les jours 
d'égale longueur et d'égale température aux mêmes dates, c*est- 
à-dire l'année tropique. 

Malheureusement, l'année tropique ne renferme pas un nombre 
exact de jours moyens : il a donc fallu choisir la durée de l'année 
civile, dételle sorte que l'accord entre cette année et l'année tropique 
reste constant, ou, du moins, se rétablisse périodiquement. 

Pour atteindre ce but on a fait successivement usage des divers 
calendriers suivants. 

266. Calendrier de Numa, — Le premier calendrier de l'anti- 
quité sur lequel nous possédions des données véritablement exactes, 
est le calendrier de Numa, qui fut très longtemps en usage parmi 
les Romains (de 700 à 44 avant J.-C). 

Dans ce calendrier, l'année commune était divisée en douze mois 
portant les mêmes noms qu'actuellement et ayant alternativement 
29 et 3o jours (lunaisons). 

La durée totale était donc de 354 jours, et, comme l'on croyait 
alors que l'année tropique avait exactement 365 jours, il en résultait 
un désaccord de 1 1 jours par an. Pour ramener l'année à avoir 365 
jours en moyenne, chaque année commune était suivie d'une année 
anormale renfermant un mois complémentaire de 22 jours. 

267. Calendrier Julien, — L'année du calendrier de Numa étant 
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trop courte d'environ un quart de jour, cette erreur, en s'accumulant, 
avait produit un désaccord considérable entre l'année civile et 
l'année tropique. 

Jules César, après avoir consulté l'astronome égyptien Sosigènes, 
entreprit, en l'an 46 avant J.-C, de rétablir et de perpétuer la 
concordance entre l'année civile et l'année tropique. 

Sosigènes croyant que l'année tropique était exactement de 365i,25, 
Jules César, sur son conseil, rétablit d'abord ia concordance en dé- 
cidant que l'année 46 avant noire ère comporterait exceptionnel- 
lement 44^ jours répartis en 1 5 mois ; puis, pour maintenir la durée 
moyenne de l'année civile égale à 365', 35, il décréta .que l'on ferait 
trois années communes de 365 jours, et la quatrième de 366 jours. 

La division de l'année civile en 13 mois fut maintenue; les mois 
conservèrent leurs noms, mais les jours furent répartis comme ils le 
sont encore aujourd'hui. 

Le jour complémentaire s'intercalait entre le 2^ et le a4 février, 
c'est-à-dire que l'on bissait le sixième jour avant le mois de mars, 
d'où le nom de bissextiles donné aux années de 366 jours. 

Ce nouveau calendrier reçut le nota àe calendrier Julien, du nom 
de son auteur officiel. 

Si l'on compte les années à partir de l'Ere chrétienne, les années 
bissextiles du calendrier Julien sont, comme on le voit, celles dont le 
millésime est divisible par 4- 

Le calendrier Julien, adopté par les Romains, resta en usage parmi 
les pays chrétiens jusqu'à la fin du xvi' siècle. 

Les Kusses, les Grecs et les Chrétiens d'Orient s'en servent encore 
aujourd'hui. Ce calendrier se désigne souvent sous le nom de vieux 
,lyle. 

268, Calendrier Grégorien. — L'année tropique étant exac- 
tement de 365"°-, 2^2 217, l'année Julienne est donc trop forte de 
365,20 — 365,242 317, c'est-à-dire de o'", 007 783. Or, cette diffé- 
rence, accumulée pendant 400 ans, forme un total de 3"°-, 1 132, de 
sorte qu'en 1 082, le désaccord entre l'année julienne et l'année tro- 
pique était de 10 jours. 

Pour faire disparaître cette différence, le pape Grégoire XIII 
ordonna d'abord que le lendemain du jeudi 4 octobre ■.'182 serait le 
vendredi i5 octobre i582, puis, continuant à adopter In loi relative 
à l'intercalation d'un jour par période de 4 ans, il décida, en outre, 
que les années dont les millésimes seraient terminés par deux zéros. 
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ne seraient bissextiles que si le nombre formé en supprimant les 
deux zéros était un multiple de 4» 

Par suite de cette nouvelle loi on supprime donc 3 jours moyens 
par période de 4oo ans : le désaccord entre Tannée tropique et Tannée 
grégorienne ne peut plus être par conséquent que de O'*""-, i i32 tous 
les 4oo ans ou de i^'"-,i32, tous les 4ooo ans. 

Ce nouveau calendrier, ou nouveau style , tut successivement adopté 
par presque tous les pays d'Europe. Les nations qui ne l'ont pas 
adopté, la Russie en particulier, ont actuellement leur calendrier en 
retard de 12 jours sur le calendrier Grégorien. 

L'année grégorienne est, comme on le voit. Tannée civile définie 
précédemment : depuis i5()4 Tannée civile commence le i*'' janvier 
à minuit. 

269. Calendrier Républicain, — Le calendrier républicain, 
adopté en France pendant la Révolution, resta en usage de 1793 à 
1806. Dans ce calendrier, l'année civile commençait le 22 septembre, 
époque simultanée de Téquinoxe d'automne et de la fondation de la 
République. 

L'année était divisée en 1 2 mois de 3o jours nommés : vendémiaire, 
brumaire, nivôse, pluviôse, ventôse, germinal, floréal, prairial, 
messidor, thermidor, fructidor. 

11 y avait en outre 5 ou 6 jours complémentaires que Ton réservait 
pour des fêtes nationales. 

Les mois se composaient de trois décades dont les jours se nom- 
maient : primidi, duodi, triodi, quatridi, quintidi, sextidi, septidi, 
octidi, nonidi, décadi. 

La longueur exagérée des semaines Ta fait abandonner. 



Conversion des intervalles de temps. 

270. Nous avons vu que le temps pouvait se mesurer d'une manière 
absolument précise à l'aide du temps sidéral ou du temps moyen et 
d'une manière approchée par le temps vrai. 

Comme le jour sidéral, le jour moyen et le jour vrai ne corres- 
pondent pas à la même durée, il en résulte qu'un même intervalle de 
temps sera exprimé par un nombredifférent selon que l'unité adoptée 
sera Theure sidérale, l'heure moyenne ou l'heure vraie. 

Il importe, par conséquent, connaissant la mesure d'un intervalle 
C. 12 
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en fonction de Tune de ces unités, de savoir en déduire la valeur de 
ce même intervalle en fonction de l'une quelconque des deux autres. 

271. Convertir un intervalle de temps moyen en temps sidéral. 
— Au commencement de l'intervalle considéré, on sait que Ton a 

et, à la fin de cet intervalle, on a également 

T*'=T/?i'h-.R;,,. 

Retranchant membre à membre la [)remière relation de la deuxième, 

il vient 

T5'— Is = {Tm'—Tm) -+- (A{',„—.i{„, ), 

c'est-à-dire, en désignant par 1,„ l'intervalle de temps moyen et 
par I, l'intervalle de temps sidéral correspondant, 

La correction JR.' — JKm étant la variation de l'ascension droite 



^m 



moyenne pendant l'intervalle de temps I„,, pour en trouver la va- 
leur nous dirons : puisque l'ascension droite' moyenne croît uni- 
formément de 24 heures en une année tropique, c'est-à-dire en 

3g5j.in. 2^22 1 ^, en 1 jour moyen elle croît de . /^ — - ou de 3™ 56', 555, 

et, par suite, dans l'intervalle l„i exprimé en heures, de 

3° 5 6', 535 

On a donc : 

_ - 3*" 56', 555 

La Table VI de la Connaissance des Temps, Recueil dont nous 
parlerons plus loin, donne cette correction toute calculée pour un 
nombre quelconque d'heures, minutes et secondes de temps moyen. 
Cette correction est toujours positive, ce qui ne doit pas nous sur- 
prendre, puisque, l'unité de temps sidéral étant plus petite que 
l'unité de temps moyen, la mesure d'une même durée doit être 
exprimée par un nombre plus fort lorsque l'on prend la plus petite 
unité pour Tévaluer. 

272. Application : exprimer la durée du jour moyen en temps 
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sidéral, — Nous venons de voir que 

_ 3 ""56', 555 

Si, dans cette relation, nous posons Im= 24'*, il est clair que I, 
représente la durée du jour moyen, exprimée en temps sidéral. Si 
l'on désigne pary,,, cette valeur du jour moyen, on peut donc écrire : 

y,„= 24'^4-3'"56',555. 

Comme le second membre exprime du temps sidéral, les 24 heures 

qui y figurent représentent le jour sidéral y,; on peut donc écrire 

également : 

y,« = y5-+-3"56',555. 

273. Accélération des fixes, — Si le Soleil moyen et une étoile 
passent en même temps au méridien d'un lieu et si nous supposons 
que la pendule sidérale marque o** à ce moment, le lendemain, le 
Soleil moyen passera au même méridien lorsque la pendule mar- 
quera o'^S^Sô^SoS. 

Le nombre 3" 56', 555 qui représente l'excès du jour moyen sur le 
jour sidéral, a reçu le nom A^ accélération des fixes, 

274. Convertir un intervalle de temps sidéral en temps moyen, 
— Au début et à la fin de l'intervalle considéré, on a 

On en déduit 

T/n = Us — iR,;„ 

Twi'=T5'-iîi;„, 
et, par suite, 

A^, — iRm étant la variation de l'ascension droite moyenne pendant 
l'intervalle de temps sidéral I,. 

Or, puisque l'ascension droite moyenne croît uniformément de 24** 
en une année tropique ou en Sôô'*-, 242 217, en i jour sidéral, elle 

croît de ^rjr^ — ~ ou de 3° 55*, qoo, et, par suite, dans l'intervalle L, 

3b6,24'i2i7 ^^ xji Tir 7 *» 

L j 3™ 55', 909 ^ ^j r\ A 
exprime en heures, de l^_^l x Ym, Un a donc : 

_ 3"° 55% 909 . 

*m — ** — ~7 X *5' 

24 
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Cette correction, toujours soustraclive puisque l'unité de temps 
moyen est plus longue que l'unité de temps sidéral, est donnée toute 
calculée par la Table V de la C. des T, {Connaissance des Temps). 

275. Application : exprimer la durée du jour sidéral en 
temps moyen, — Si, dans la relation précédente, on pose 1,:= 24**, 
il vient, en désignant par js la valeur du jour sidéral exprimée en 
temps moyen et par jm le jour moyen, 

y* = y/«— 3'"5V,909. 

276. Convertir un intervalle de temps vrai en temps moyen. — 
Au début et à la (in de l'intervalle de temps vrai considéré, on a 

Tm = Iv —Et,, 

Tm'^Tp'-r-E;, 
et, par suite, 

i,„=^-f-(E;,-E/), 

en désignant par \m et I», les intervalles de temps moyen et de temps 
vrai. 

On convertira donc un intervalle de temps vrai en temps moyen 
en lui ajoutant, avec son signe, la variation de l'équation du temps 
vrai dans l'intervalle de temps I^. 

277. Application : exprimer la durée du jour vrai en temp$ 

moyen, — Si, dans la relation précédente, on fait I„= 2.4**, il vient, 

en désignant paryV la valeur du jour vrai en temps moyen et par jm 

le jour moyen, 

Jv=^Jm'^ (Eç, — E„), 

E'j, et E», étant les valeurs de l'équation du temps vrai aux deux midis 
vrais consécutifs qui comprennent le jour considéré. 

La différence E^ — E», ne dépasse jamais 3o secondes en valeur 
absolue. 

278. Convertir un intervalle de temps moyen en temps vrai. — 
Au début et à la fin de l'intervalle de temps vrai considéré, on a 

Tp =Taw -+-E;„, 

Tp'=Tm'-T-E',„. 
On en déduit 
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On convertira donc l'intervalle de temps !,„ en temps vrai en lui 
ajoutant la variation correspondante de l'équation du temps moyen. 

279. Application : exprimer la durée du Jour moyen en temps 
vrai, — Si, dans la relation précédente, on fait lm= 24*S il vient, 
en désignant psLT jm et/V les valeurs du jour moyen et du jour vrai en 
temps vrai, 

Jm = yV -♦- ( ^m — E,n ) , 

EJ,, et Féfn étant les valeurs de l'équation du temps moyen aux deux 
midis moyens consécutifs qui comprennent le jour considéré. 

280. Convertir un intervalle de temps vrai en temps sidéral et 
inversement, — On passera toujours par l'intermédiaire du temps 
moyen : ainsi, par exemple, pour convertir \^ en I, on commencera 
par passer de 1», à I,«, puis on convertira \m en Ij. 



CHAPITRE V. 



LA LUNE. 



I. - MOUVEMENT APPARENT. MOUVEMENT ELLIPTIQUE. 

DIVERSES REVOLUTIONS. 



Mouvement apparent. 

281. En étudiant le mouvement diurne, nous avons reconnu que 
la Lune semblait animée, comme les étoiles, d'un mouvement de 
rotation de TEst vers FOuest, autour de Taxe du monde. Mais, de 
même que le Soleil, la Lune a aussi un mouvement propre sur la 
sphère étoilée : on Je constate aisément, à l'aide de l'équatorîal, en 
opérant ainsi que nous l'avons fait pour le Soleil. 

282. Trajectoire apparente de la Lune sur la sphère étoilée. — 
En déterminant chaque jour, à l'aide des instruments méridiens, 
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l'ascension droite et la distance polaire de la Lune et en procédant 
ensuite comme nous l'avons fait pour le Soleil, on constate que la 
Lune décrit en 27 jours -J- et dans le sens direct, un grand cercle LL' 
(Jig. 98) de la sphère étoilée, incliné de 5° 09' environ sur l'éclip- 
tique. 
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Le plan de la trajectoire de la Lune coupe récliptiquc en deux 
points diamétralement opposés qui ont reçu le nom de nœuds : le 
point où la Lune traverse l'écliplique, en passant de l'hémisphère 
écliptique sud dans l'hémisphère nord, s'appelle le nœud ascendant 
et se désigne par 8; le point diamétralement opposé est le nœud 
descendant et se représente par g. 

Le diamètre qui joint le nœud ascendant au nœud descendant s'ap- 
pelle la ligne des nœuds, 

. 283. Observation de la Lune avec les instruments méridiens, 

— La Lune, qui a une forme très sensiblement sphérique, a des 
phases que nous étudierons plus loin. A cause de ce phénomène, 
l'apparence de cet astre varie continuellement, de sorte que l'on ne 
peut pas en observer directement le centre. 

Pour obtenir la distance zénithale et l'ascension droite du centre 
au moment d'un passage méridien, on procède de la manière sui- 
\ante : s'il s'agit de la distance zénithale, on observe le bord hori- 
zontal inférieur ou supérieur, puis on retranche de la hauteur de ce 
bord ou on lui ajoute, selon le cas, le demi-diamètre apparent réfracté 
de la Lune, obtenu à l'aide de l'héliomètre ; on obtient ainsi la distance 
zénithale apparente du centre que l'on corrige ensuite de la réfrac- 
tion et de la parallaxe. 

De même, s'il s'agit de déterminer l'ascension droite du centre, 
c'est-à-dire l'heure sidérale de son passage au fil méridien de la 
lunette méridienne, on observe l'heure du passage du bord oriental 
ou occidental et l'on retranche de cette heure, ou on lui ajoute, la 
durée du passage du demi-diamètre, durée qui se déduit aisément de 
la valeur du demi-diamètre apparent et de la déclinaison de l'astre. 

Le demi-diamètre peut toujours se mesurer à Taide de l'héliomètre, 
car nous verrons, en étudiant le phénomène des phases, que l'on aper- 
çoit toujours la moitié de la circonférence de la Lune : il suffit donc 
de mesurer la demi-corde qui sous-tend cette demi-circonférence. 

284. Détermination des éléments de la trajectoire de la Lune, 

— Il est clair que la trajectoire de la Lune sur la sphère étoilée sera 
complètement déterminée si l'on connaît la position du nœud ascen- 
dant, ainsi que l'obliquité w' de cette trajectoire, c'est-à-dire son incli- 
naison sur l'écliptique. 

i** Détermination du nœud ascendant, — Le nœud ascendant 
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sera déterminé si l'on connaît sa longitude écliptique 4^0 qw* corres- 
pond évidemment à l'heure sidérale Hq pour laquelle la latitude de la 
Lune est nulle. 

Calculons d'abord l'heure Ho du passage de la Lune au nœud 
ascendant. Pour cela, cherchons dans le registre deux observations 
consécutives telles que la latitude, sud un jour, soit nord le lendemain. 
En désignant par A| et >x2 ces latitudes; par H< et Hj les heures sidé- 
rales correspondantes, nous dirons : pour que la latitude de la Lune 
varie de (X| -f- A^)', il a fallu qu'il s'écoule (Hj— H<) minutes sidé- 
rales; pour que la latitude de la Lune varie de i', il faudra donc qu'il 

s'écoule X| -+- X2 fois moins de temps, c'est-à-dire -r^ — >-^ minutes, 

et, pour qu'elle varie de A| minutes, il faudra X| fois plus de temps, 

c'est-à-dire -r-^ — c-' x X, minutes sidérales. 

Xi -h Aï 

On aura donc . 



Ho= Hi 



)vi n- Xi 



X Xi. 



Ho étant connue, il est maintenant facile de calculer la longitude cor- 
respondante, c'est-à-dire la longitude 4^0 du nœud. 

En effet, soient ^4 et ->l2 les longitudes de la Lune qui corres- 
pondent aux heures H, et Hj. Puisque, en Hj — H| minut-es sidé- 
rales, la longitude a varié de 4^j — 4^1, en i minute de temps sidéral 

elle a varié de -^- — ^-. La variation en Ho — H| minutes est donc : 



de sorte que Ton peut écrire : 



<«-<! 



2° Détermination de l'obliquité de la trajectoire de la Lune. 
• L {/ig- 99) étant une position de la Lune sur sa trajectoire, 

^'»g- 99- 




observons à cet instant son JK et sa D : nous en déduirons par le 
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calcul les valeurs de la latitude A et de sa longitude 41.. Or, dans le 
triangle L8K, on a : 

tangLK = sin^K tangco', 



c'est-à-dire 



et, par conséquent, 



tangX == sin(4,' — -Co) tangco', 



taneX 
langu) = ^ 



sin(4:-4:o} 



En calculant lo' par ce procédé, on trouve pour l'obliquité une valeur 
qui oscille périodiquement entre 5*i^'35" et 5*>oo'oi" : sa valeur 
moyenne est donc de 5** 08' 48", ou, en chiffres ronds, de 5» 09'. 

285. Rétrogradation de la ligne des nœuds, — En traçant la 
trajectoire apparente de la Lune sur la sphère étoilée à différentes 
époques, on constate que cette trajectoire n'est pas fixe parmi les 
étoiles : son obliquité reste sensiblement constante, mais la ligne des 
nœuds se déplace rapidement sur l'écliptique, en sens inverse du 
mouvement diurne apparent, exactement de 3'io"6 par jour moyen. 
F-ia ligne des nœuds effectue donc une rotation complète en i8ansj 
environ : ce mouvement de rétrogradation est d'ailleurs à peu près 
uniforme. En raisonnant absolument comme nous l'avons fait à 
propos du point vernal (214), nous verrions que, par suite de ce 
mouvement de rétrogradation de la ligne des nœuds, l'axe de la 
trajectoire de la Lune décrit en 18 ans ^, autour de l'axe de l'éclip- 
tique, un cône de révolution dont le demi-angle au sommet est d'en- 
viron 5^*09'. 

Le mouvement du plan de la trajectoire de la Lune parmi les 
étoiles est donc analogue à celui de Téquateur terrestre, mais il est, 
comme on vient de le voir, beaucoup plus rapide. 

286. Influence de la rétrogradation de la ligne des nœuds sur 
la déclinaison maxinia de la Lune. — Par suite du mouvement de 
rétrogradation de la ligne des nœuds, l'angle que la trajectoire appa- 
rente de la Lune forme avec l'équateur varie constamment : cet angle 
dépend, en effet, de la position du nœud ascendant par rapport au 
point vernal. 

Pour le montrer, soient QQ' {fig, 100) l'équateur, EE' l'éclip- 
tique, LL' l'orbite lunaire, y le point vernal et Q le nœud ascendant. 
L'inclinaison I de l'orbite lunaire sur l'équateur est donc l'angle 
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URQ. Or, dans le triangle sphérique KyQ, on connaît 
ce triangle est donc déterminé et donne 



c'est-à-dire 

(I) 



cos^K^ = — cos 0) cosw'-f- sino) sinw' cos^q. 



cosi = coso) cosw' — sinto sinto'cosi"*/^. 



<a' 



Comme w et w' sont sensiblement constants, cette formule montre 
que I ne conserve pas la même valeur parce que S^ç^ varie. Cherchons 

donc entre quelles limites peut varier I, c'est-à-dire cherchons le 



Fig. loo. 




maximum et le minimum de cet clément : I sera maximum lorsque 
cosl aura la valeur la plus petite possible, c'est-à-dire quand le terme 
sinti) sinto'cos^^Q, qui varie seul, aura sa valeur maxima et se retran- 
chera du terme coswcosw'. Ce maximum aura donc lieu quand on 
aura cos4^Q=-|-i , c'est-à-dire 4^-^=0°, ou encore, quand le nœud 

ascendant coïncidera avec l'équinoxe du printemps. La relation (i) 
de\iendra alors : 

cosl = COSO) cosw' — sinw sinw'= cos(a) -+- a>'), 

et comme I et to 4- w' sont tous deux plus petits que 90®, il en 
résulte que le maximum d'inclinaison a pour valeur : 

I = w -h w' = iT 27' -4- 5" 09' = a8o 36'. 

De même I sera minimum quand cosl sera le plus grand possible, ce 
qui aura évidemment lieu quand le terme slnw sinw'cos 4^q sera 

additif et maximum, c'est-à-dire lorsque 41q sera égal à 180°. On 
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aura alors : 

cosi = cosw cosw'h- sinio sina)'= cos(b> — tu'), 

c'est-à-dire 

1 = w — 0)' = '?3'''iy' — 5*^09' = 18" 18'. 

11 résulte de là que, pendant chacune de ses révolutions, la déclinai- 
son de la Lune passe par un maximum qui est précisément égal à 
l'inclinaison de Torbite lunaire sur l'équateur, maximum qui est tou- 
jours compris entre 28** 36' et 18° 18'. 

Le nœud ascendant faisant un tour complet de l'écliptique en 
18 ans l environ, il en résulte qu'en 9 ans^, la déclinaison maxima 
de la Lune varie entre 28" 36 et 18° 18'. 

287. Remarque, — On peut encore montrer, de la manière sui- 
vante, que la déclinaison maxima de la Lune est toujours comprise 
entre co -|- w' et tu — w'. 

Considérons, en effet, le triangle sphérique P/?P| (Jig' 1 01) formé 

Fîg. loi. 




par le pôle céleste P, le pôle de l'écliptique p et le pôle P| de Torbite 
lunaire. On a évidemment 

P/?=a>, PPi = I, P,/} = w'. 

et, comme on sait que dans tout triangle sphérique un côté quel- 
conque est plus petit que la somme des deux autres et plus grand 
qne leur différence, il en résulte que 

(o — w' < I < a) -h ti>'. 



Mouvement elliptique. 

288. Dans ce qui précède nous n'avons tenu aucun compte de la 
distance de la Lune à la Terre : nous avons donc simplement prouvé 
que la Lune se meut, dans l'espace, sur une trajectoire située tout 
entière dans un plan contenant le centre de la Terre, plan dont 



l88 CHAPITRE V. ~ LA LUNE. 

rinterscclion avec la sphère éloilée est la Irajecloire apparente de la 
Lune. 

Il nous reste donc simplement à déterminer la nature de la courbe 
décrite par la Lune dans l'espace, et la loi suivant laquelle elle 
la parcourt. 

289. Détermination de l^orbite lunaire, — En déterminant 
chaque jour le demi-diamètre central de la Lune, et en calculant les 
angles que les rayons vecteurs successifs forment avec la ligne des 
nœuds T8 {fig- 102), on constate, en suivant une marche absolument 

Fig. 102. 




semblable à celle que nous avons employée pour la détermination de 
Forbite solaire, que la Lune décrit en 27 jours ~ , et dans le sens direct, 
une ellipse LL' dont la Terre occupe un des foyers. Son excentricité 
est d'environ -—. 

Si AP est le grand axe de cette ellipse, le point P le plus voisin de 
la Terre est \e périgée; le point A est V apogée, 

290. Remarque. — La détermination des angles que les rayons 

Fig. io3. 
IP 




vecteurs successifs de la Lune forment avec la ligne des nœuds se fait 
sans difficulté de la manière sui>ante : soient P (^fig. io3) le pôle 



/ ' 
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céleste nord, p le pôle nord de récHptique, QQ' réquateur, EE' réclip- 
tique, LL' l'orbite lunaire apparente, y le point vernal, Q le nœud 
ascendant et Li une position de la Lune. 

L'angle qu'il s'agit de déterminer est l'angle 8TL| ou l'arc 8L| qui 
le mesure. 

Or le triangle sphérique rectangle SLi K donne 

cosflLi = cos^KcosKLi, 

c'est-à-dire, en désignant par XC la latitude de la Lune, 

cos^Li = cos^K cosXC- 

Or, sur la figure, on voit que 
c'est-à-dire 

On a donc finalement, en désignant QL| par a,, 

cosai = cosfJ^ — •Cq) cosX . 

291. Mouvement de la Lune sur son orbite : Loi des aires, — 
L'angle que le rayon vecteur de la Lune forme avec la ligne des nœuds 
ne varie pas proportionnellement au temps : on peut s'en assurer en 
évaluant les angles balayés par le rayon vecteur. 

Mais, si l'on évalue les aires décrites pendant des intervalles de temps 
égaux, on reconnaît que ces aires sont égales. 

On peut donc dire que : Les aires balayées par le rayon vecteur 
de la Lune, dans son mouvement sur son orbite, sont proportion- 
nelles aux temps employés à les parcourir. 

La Lune suit donc, comme le Soleil, la loi des aires. 

292. Détermination des éléments dé l'orbite lunaire, — En 
suivant une marche semblable à celle que nous avons exposée à propos 
du Soleil, on trouve les résultats suivants : 

Excentricité = o,o549, soit -}^ environ, 
Grand axe = 120 rayons terrestres environ. 

Enfin, en calculant à diverses époques l'écart angulaire entre le 
nœud ascendant et le périgée, on a reconnu que le périgée de la 
Lune était animé, dans le sens direct, d'un mouvement qui lui fait 
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faire un tour complet de l'orbite en un j3eu moins de 9 ans, exac- 
tement en 3282 ,5^ jours moyens. Le déplacement du périgée lunaire 
en un jour moj'en est donc de &4^"' 

Diverses révolutions lunaires. 

293. Ré\'olution tropique. — On appelle révolution tropique 
de la Lune l'intervalle de temps qui s'écoule entre deux retours 
consécutifs de cet astre à l'équinoxe du printemps déplacé par la 
précession. 

Pour calculer la valeur de la révolution tropique de la Lune, on 
détermine, à deux époques très éloignées, le moment précis où la 
longitude de la Lune passe par la valeur zéro, puis on divise le temps 
écoulé par le nombre de révolutions qui ont eu lieu dans l'intervalle. 

On trouve ainsi : 

Révol. trop. =îi7^™-7''48'"o4%7 = 27^-'"-,32i 582, 

ce qui donne i3°io'35" pour mouvement moyen de la Lune en un 
jour moyen. 

294. Révolution sidérale, — On appelle révolution sidérale de 
la Lune le temps qui s'écoule entre deux retours consécutifs de cet 
astre à la même étoile ou à l'équinoxe supposé fixe. 

Elle est un peu plus longue que celle de la révolution tropique à 
cause du mouvement rétrograde du point vernal : 

sa valeur est de 27^'"'32i 66r ou de 27^"'07''43'" 1 1",5. 

293. Révolution ano malis tique . — On appelle révolution ano- 
malistique le temps qui s'écoule entre deux retours consécutifs de 
la Lune au périgée. Elle est plus grande que celle de la révolution 
sidérale à cause du mouvement direct du périgée lunaire : 

sa valeur est de ^jj-"»* 1 S** 1 8" 87* , 4 . 

296. Révolution draconitique. — On appelle révolution dra- 
conitique l'intervalle de temps qui s'écoule entre deux passages con- 
sécutifs de la Lune à son nœud ascendant. 

Elle est plus petite que la révolution sidérale à cause du mouvement 
rétrograde du nœud : 

sa valeur est de 27^o5''o5"36'. 
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297. Révolution synodique, — On appelle révolution synodique 
de la Lune l'intervalle de temps qui s'écoule entre deux retours 
consécutifs de la Lune à la même longitude que le Soleil. On lui 
donne encore le nom de lunaison ou de mois lunaire. Au bout d'une 
révolution synodique le et la C se retrouvant dans la même posi- 
tion relative par rapport à la Terre, il en résulte que tous les phéno- 
mènes luni-solaires se reproduisent périodiquement, dans le même 
ordre, pendant chaque révolution synodique. 

La révolution synodique a pour valeur, en jours moyens : 

L = '29^ 12** 44™ 02% 9 = 29^,53. 

298. Syzygies. Quadratures, — Lorsque le Soleil et la Lune ont 
la même longitude, on dit qu'ils sont en conjonction ou que la Lune 
e%l nouvelle. Lorsque leurs longitudes diffèrent de 180°, on dit que 
les deux astres sont en opposition. 

Lorsqu'il y a conjonction ou opposition, on dit aussi que les deux 
astres sont en syzygie. Lorsque les longitudes du Soleil et de la Lune 
diffèrent de 90**, on dit que ces astres sont en quadrature, 

299. Calendrier lunaire. — Les Turcs et les Arabes utilisent la 
lunaison pour mesurer le temps : leur année est composée de 12 mois, 
alternativement de 29 et 3o jours, ce qui suppose la lunaison égale 
à29i'"-,5. 

Comme la valeur de la lunaison est exactement de 29^™", 53, chaque 
année lunaire est donc trop courte de ©^•"'^oS X 12 ou o'™-,36, ce qui 
fait 9 jours moyens en 26 ans. 

Pour maintenir l'accord entre leur année et les lunaisons, les 
musulmans doivent donc intercaler 9 jours, supplémentaires par 
période de 20 ans. 

L'année musulmane, comprenant normalement 29,6x12 ou 
354 jours, est plus courte que l'année tropique d'environ 1 1 jours. 
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300. Forme de la Lune, — Si la Lune se présentait toujours à 
nous sous l'apparence d'un disque parfaitement circulaire, ainsi que 
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cela a lieu à chaque opposition, sa forme sérail évidemment sphé- 
rique. 

Bien que cet astre se présente à nous sous les aspects les plus 
\ariés, sa forme est pourtant celle d'une sphère, car les diverses 
apparences de la Lune ne peuvent s'expliquer, comme nous le verrons 
un peu plus loin, qu'en regardant cet astre comme un corps sphérique 
opaque. 

D'ailleurs, un phénomène qui se répète assez fréquemment, prouve 
d'une manière indiscutable que la partie du disque qui disparaît à 
certains moments existe néanmoins toujours : ce phénomène est 
celui des occultations d'étoiles par la Lune. 

Quand la Lune nous apparaît en effet sous la forme d'un croissant 

Fig. io4. 
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{Jîg' '^4)î il arrive parfois que ce croissant, en se déplaçant parmi les 
étoiles, vient passer sur l'une d'elles E. 

Or, on constate que l'étoile disparaît ou apparaît toujours, du côté 
des cornes du croissant, bien avant qu'elle ne -soit atteinte par le bord 
concave a : elle devient visible ou invisible au moment précis où elle 
doit être atteinte par le bord c du disque, supposé circulaire et complet. 

301. Rayon. Surface, Volume, — On sait que, si Ton détermine 
simultanément la parallaxe horizontale et le demi-diamètre de la 
Lune, on a : 

, d 
r = - r, 

t: 

Si donc on remplace dans cette formule d et tz par leurs valeurs 
moyennes qui sont, comme on le sait, 

d = i5'-^ 'j''=0\y, 7:.= 57' K =3402', 

on obtient : 



ou, sensibleuient, 



3|62 ^'-^/^'» 



. 3 
/• = — r, 
1 1 



ce qui donne pour r' environ ijoo'"". 



II. — FORME ET DIMENSIONS DE LA LUNE. PHENOMENES DIVERS. igS 

Connaissant le rapport — = o, 2^3 il est facile d'en déduire la sur- 
face 5' et le volume i^ de la Lune, lorsqu'on prend pour unités la 
surface s et le volume v de la Terre. On sait en effet que : 

- = — =(0,273)» = 0,074, - = — =(0,273)» = 0,020, 

de sorte que : 

5' =0,074 5, «^'=0,020^. 

302. Taches de la Lune, Constitution physique, — Même 
à la vue simple, on aperçoit sur la surface du disque lunaire un 
certain nombre de taches. 

Contrairement à ce qui a lieu pour le Soleil, ces taches restent 
absolument fixes les unes par rapport aux autres et sont permanentes, 
de sorte qu'on doit les regarder comme des accidents de la surface de 
la Lune : c'est ce que confirme l'observation directe. 

Si l'on examine, en effet, la surface dé la Lune à l'aide de puis- 
santes lunettes, ony distingue des mers, c'est-à-dire de vastes espaces 
de couleur grisâtre, et des montagnes dont on a pu mesurer la hau- 
teur en déterminant, à l'aide de l'héliomètre, la longueur de leurs 
ombres. Ces montagnes ont des hauteurs considérables relativement 
au rayon de la Lune : certaines d'entre elles, en effet, atteignent 
8000". 

On aperçoit également à la surface de la Lune de profondes exca- 

Fig. io5. 




vations de forme circulaire assez semblables, comme apparence, aux 
cratères des volcans terrestres, mais ayant des dimensions bien plus 
grandes. Souvent, il existe au milieu de ces cratères une montagne 
isolée en forme de pic. 

La Lune n'a pas d'atmosphère : on ne voit jamais, en effet, de 

nuages obscurcir sa surface. D'ailleurs, quand cet astre en vertu de 

son mouvement propre vient passer devant une étoile E {fig, io5), 

on voit celle-ci disparaître et réapparaître brusquement sans que l'on 

C. iS 
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puisse saisir la trace d'une extinction progressive des rayons lumi- 
neux. 

De plus, le temps pendant lequel l'étoile est occultée est rigoureu- 
sement égal à celui que l'on calcule en supposant la Lune dépourvue 
d'atmosphère : il n'en serait certainement pas ainsi si la Lune était 
entourée d'une couche gazeuse, à cause de la réfraction que subi- 
raient les rayons lumineux Ta et T6. 

La Lune n'ayant pas d'atmosphère est, par conséquent, dépourvue 
d'eau et par suite de végétation. 

Enfin, l'absence de toute atmosphère fait que le froid doit être 
très intense à la surface de la Lune, puisque rien ne s'oppose à la 
déperdition calorifique. 

En résumé, la Lune est un corps solide, de forme sphérique, sur 
lequel on ne constate aucune manifestation de vie mécanique ou 
géologique et dont la surface paraît avoir été tourmentée par de vio- 
lentes actions volcaniques. 

303. Rotation de la Lune. — En comparant les anciennes repré- 
sentations de la surface de la Lune à celles que l'on obtient actuelle- 
ment par la photographie, on constate que les taches qu'on y remarque 
conservent toujours sensiblement la même position par rapport au 
centre du disque, de sorte que notre satellite nous a constamment 
présenté la même face. 

Il est facile d'en conclure que la Lune tourne sur ellcrmême, dans 

Fig. io6. 
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le sens direct, autour d'un axe perpendiculaire au plan de son orbite. 
Soient, en effet, L| {Jig» io6) la position de la Lune sur son orbite 
au moment où elle se trouve dans la direction d'une étoile E et /| 
une tache du disque vue dans la direction Tf,. 
> Quelques jours plus tard, lorsque la Lune sera venue en L2, il 
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résulte de ce que nous venons de dire que Ton aperçoit encore la 
tache /| très sensiblement en ^2, dans la direction TL2. Or, si la Lune 
ne tournait pas sur elle-même, quand elle occupe la position L2, on 
devrait voir la tache ti en t^, la droite h2t[ étant parallèle à TL|. 
Puisque la tache est en (2 îl f^ut donc que la Lune ait tourné, dans le 
sens de la flèche /, précisément d'un angle t\ L2 1^ égal à l'angle Li T Lt 
décrit par le rayon vecteur dans le même temps. 

Cette rotation a d'ailleurs lieu autour d'un axe à peu près perpen- 
diculaire au plan L1TL2, puisque la tache t^ occupe toujours sensi- 
blement la même place par rapport au centre du disque lunaire. 

Cette rotation est de plus une rotation uniforme, car la Mécanique 
céleste nous apprend qu'il ne peut en être autrement : sa durée est 
rigoureusement égale à celle de la révolution sidérale, car, s'il y avait 
une différence quelconque entre ces deux durées, au bout d'un temps 
suffisamment loag on (inirait par voir successivement toute la surface 
de la Lune, contrairement à ce que l'on à constaté. 

304. Librations de la Lune. — A. la vue simple les taches du 
disque lunaire paraissent conserver exactement la même position; 
mais, si on les observe attentivement pendant plusieurs jours à l'aide 
d'une bonne lunette, on constate qu'elles se déplacent sur le disque 
en oscillant de part et d'autre d'une position moyenne. Comme à une 
même époque les déplacements ont toujours lieu dans le même sens, 
il en résulte que la Lune semble animée d'une sorte de balancement 
autour de son centre. 

Ce mouvement particulier de la Lune, découvert par Galilée, a 
reçu le nom de lib ration : il est dû à trois causes distinctes produi- 
sant chacune une libration particulière que nous allons étudier sépa- 
rément. 

305. Libration en longitude. — Si l'on repère soigneusement les 
taches du disque lunaire à l'aide de l'héliomètre, on constate que, 
lorsque la Lune parcourt sa trajectoire, ces taches oscillent en lon- 
gitude de part et d'autre d'une position moyenne qu'elles occupent 
au moment où la Lune passe au périgée et à l'apogée. On constate, en 
outre, que ces taches se trouvent dans l'est de leur position primitive 
lorsque la Lune va du périgée à l'apogée et dans l'ouest lorsque la 
Lune va de l'apogée au périgée. 

Tout se passe donc comme si la Lune avait un balancement de l'est 
à l'ouest et vice versa autour d'un axe perpendiculaire au plan de 
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son orbite. C'est ce balancement de la Lune que l'on désigne sous le 
nom de libration en longitude, 

11 est facile de voir que la libration en longitude est due à ce que le 
mouvement de rotation de la Lune sur son a^e est uniforme, tandis 
que celui de translation autour de la Terre ne l'est pas. 

Considérons, en effet, l'orbite lunaire L1L2L3L4 {fig, 107) er 
soit TL2 le rayon vecteur qui partage la demi-ellipse L| L2L3 en deux 
parties équivalentes. Le temps mis par la Lune pour aller de L| en Lj 
sera, en vertu de la loi des aires, égal à la moitié du temps nécessaire 
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pour aller de L| en L3. Par conséquent, la Lune tournant uniformé- 
ment sur elle-même, la tache t^ qui serait en t\ si l'astre ne tournait 
pas, sera en t^^ l'angle /'^L2/2 étant égal à 90** : cette tache paraîtra 
donc bien à l'est du centre du disque. 

Ainsi donc, la Lune allant de L| en L2, la tache se sera déplacée vers 
l'est, puis, la vitesse de translation de l'astre allant en diminuant 
tandis que sa vitesse de rotation reste constante, la tache se rappro- 
chera peu à peu du centre qu'elle atteindra lorsque la Lune arrivera 
en Ls puisque à ce moment le rayon vecteur aura effectué un demi- 
tour complet et la Lune une demi-révolution. 

On verrait absolument de même que, lorsque la Lune va de L3 en L| , 
la tache paraît être à l'ouest du centre du disque. 

306. Libration en latitude, — La Lune nous paraît également 
avoir un léger balancement de haut en bas autour d'un axe situé dans 
le plan de son orbite. Si l'on examine attentivement, en effet, une 
tache centrale au moment où la Lune est à son périgée, on constate 
le phénomène suivant : pendant que la Lune va du périgée à l'apogée, 
on voit la tache s'abaisser progressivement au-dessous du plan de 
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l'orbite lunaire jusqu'à un certain maximum qu'elle atteint lorsque la 
Lune arrive à Tapogée ; la tache se rapproche ensuite du centre pen- 
dant que la Lune va de l'apogée au périgée et elle reprend sa position 
initiale au moment où la Lune revient au périgée. 

C'est ce mouvement particulier de la Lune qui a reçu le nom de 
libration en latitude. 

Il est facile de voir que cette libration est due à ce que l'axe de 
rotation de la Lune n'est pas rigoureusement perpendiculaire sur le 
plan de l'orbite. Prenons, en effet, pour plan de la figure io8, celui qui 

Fig. 108. 





passe par le centre T de la Terre et l'axe de rotation />4/?, de la Luno 
lorsque cet astre est en L| et soit t^ une tache placée exactement au 
centre du disque à cet instant. 

Lorsque, par suite* dé son mouvement, la Lune occupe la posi- 
tion L2, diamétralement opposée, la tache t\ serait en t\ si l'astre 
s'était transporté parallèlement à lui-même. Mais, comme dans son 
mouvement de Li en L2 la Lune a tourné de 180** autour de son axe, 
la tache t^ sera en réalité en /j. 

Il est clair d'ailleurs que la tache t^ reviendra occuper la position /| 
lorsque la Lune ira de L2 en L|. 

La libration en latitude est donc bien la conséquence de l'inclinai- 

■ 

son de l'axe de la Lune sur le plan de l'orbite lunaire : cette inclinai- 
son a été trouvée égale à 83**, 5. La période de cette libration a 
évidemment pour valeur celle de la révolution sidérale de la Lune. 



307. Libration diurne. — Enfin, il existe un troisième balance- 
ment de la Lune, beaucoup plus faible que les précédents et dont la 
période est d'un jour lunaire, ce qui lui a fait donner le nom de 
libration diurne. 

Cette libration consiste en un mouvement de va-et-vient de l'est à 
l'ouest et réciproquement : elle est due, comme nous allons le mon- 
trer, au déplacement de l'observateur, occasionné par la rotation de 
la Terre sur son axe. 

Si nous faisons en effet abstraction des deux librations précédentes, 
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un observateur placé au centre de la Terre verraîl toujours la même 
lâche au centre du disque lunaire. Mais, comme l'observateur est 
placé à ta surface et non au centre de la Terre, il décrit, par suite du 
mouvement diurne, un parallèle 00,0) i^fig- '(^q)- H suffit de 




a figure pour voir qu'au moment où la Lune se lève, l'ob- 
[[ui se trouve alors en O voit la tache l en /<, c'est-à-dire 
:entre L du disque. 

de même jusqu'au moment où l'observateur, venu en d , 
r la Lune au méridien; à cet instant il aperçoit la tache t 
tau centre. 

ntre le moment du passage de la Lune au méridien et celui 
icher, l'observateur voit la tache t à droite du centre du 
st-à-dire à l'ouest de ce centre. 

rs le temps qui s'écoule entre les instants précis où la tache 
entre du disque étant celui qui sépare deux passages méri- 
écutifs, il en résulte que la période de la libration diurne 
lUr lunaire. 

'.marque. — Par suite des Ubrations, on voit que nous 
s un peu plus d'un hémisphère lunaire. Il n'y a guère, en 
les ^ environ de la surface de la Lune qui restent constam- 
ibles de la Terre, 

hases de la Lune. — La Lune ne se présente pas cun- 
à nous sous la forme d'un disque brillant; son aspect 
>ntinuellcment, mais reprend périodiquement la même 

larences diverses sous lesquelles nous apercevons notre 
nt ce que l'on appelle les phases de la Lune. 
I quoi consistent ces phases : au moment où la Lune est 
ction, elle est complètement invisible à cause de l'éclat 
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prédominant du Soleil qui se trouve très sensiblement dans sa direc- 
tion : la Lune est dite nouvelle au moment précis de la conjonction. 

La phase appelée nouvelle lune commence au moment de la con- 
jonction et finit 7 jours 5 après environ, lorsque la Lune, par suite 
de son mouvement en longitude, est en quadrature avec le Soleil. 

Pendant cette phase, la Lune se montre à nous sous la forme d'un 
croissant très mince, dont la convexité est tournée du côté du 
Soleil {fig* 1 10). Ce croissant, qui passe au méridien entre midi et 6**, 

Fi g. iio. 






chaque jour 5o minutes plus tard que la veille environ, augmente 
peu à peu d'épaisseur jusqu'à devenir un demi-cercle au moment de 
la quadrature, c'est-à-dire du premier quartier. 

La phase appelée premier quartier commence au moment de la 
quadrature et finit au moment de l'opposition, soit i4 jours | environ 
après la conjonction. Pendant cette phase, la Lune se montre à nous 
sous l'apparence d'un demi-cercle qui prend peu à peu la forme d'une 
lentille bi-convexe {fig- 1 1 1), dont la partie la plus bombée est 

Fig. m. 






tournée vers le Soleil. Cette lentille, qui passe au méridien entre 6** 
du soir et minuit, chaque jour 5o minutes plus tard que la veille 
environ, augmente peu à peu d'épaisseur, jusqu'à devenir un cercle 
parfait au moment de l'opposition, delR pleine lune ou du deuxième 
quartier, 

La phase appelée pleine lune commence au moment de l'oppo- 
sition et finit au moment de la quadrature suivante, soit environ 
22 jours après la conjonction. Pendant cette phase, la Lune se montre 
à nous d'abord sous la forme d'un cercle parfait qui s'aplatit peu à 
peu dans l'ouest, en prenant l'apparence d'une lentille bi-convexe 
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dont la partie la plus bombée est tournée vers le Soleil {Jig* 1 12). 
Cette lentille, qui passe au méridien entre minuit et 6^ du matin, 
chaque jour 5o minutes plus tard que la veille environ, diminue peu 
à peu d'épaisseur jusqu'à devenir un demi-cercle au moment de la 
quadrature, c'est-à-dire du dernier quartier, 

La phase appelée dernier quartier commence au moment de la 

Fig. lia. 






quadrature et finit au moment de la conjonction, c'est-à-dire 29 jours \ 
environ après la conjonction précédente. 

Pendant cette phase, la Lune se montre à nous' sous la forme d'un 
demi-cercle dont la convexité est tournée vers le Soleil. Le côté 
rectiligne de ce demi-cercle s'échancre peu à peu en donnant à la 
Lune l'apparence d'un croissant de plus en plus mince ijig* ii3) 
qui finit par disparaître au moment de la conjonction. 

< 

Fig. ii3. 






Pendant cette période, la Lune passe au méridien entre 6** du 
matin et midi, chaque jour 5o minutes plus tard que la veille environ. 

310. Explication des phases de la Lune, — Les phases de la 
Lune s'expliquent très facilement si l'on admet que cet astre est un 
corps sphérique opaque dont une moitié seulement est éclairée : celle 
qui fait face au Soleil. 

Pour le montrer, prenons pour plan de la figure 1 1 4 celui de l'orbite 
lunaire et, pour plus de simplicité, supposons ce plan confondu avec 
celui de l'écliptique ; cette supposition ne change pas les apparences 
d'une manière appréciable, puisque ces deux plans sont très peu 
inclinés l'un sur l'autre. 

Les dimensions de l'orbite lunaire étant extrêmement petites vis- 
à-vis de la distance à laquelle se trouve le Soleil, nous supposerons 
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que les rayons solaires venant éclairer la Lune sont parallèles, quelle 
que soit la position de cet astre sur son orbite. 

De plus, comme le Soleil et la Lune ont un mouvement en longi- 
tude dans le même sens, nous supposerons le Soleil immobile à con- 
dition de donner à la Lune son mouvement angulaire relatif par 
rapport au Soleil. 

Ceci posé, soient T le centre de la Terre, L|, Lj,' Ls, ..., les posi- 
tions successivement occupées par la Lune sur sa trajectoire et TS la 
direction des rayons lumineux émanés du Soleil. 

Quand la Lune est en L|, au moment de la conjonction ou de la 
nouvelle lune, la partie de sa surface, visible de la Terre, est limitée 
par la circonférence de contact du cône circonscrit à la Lune et qui 
a le point T pour sommet. Vu l'éloignement de la Lune, cette circon- 
férence peut être considérée comme confondue avec le grand cercle, 




perpendiculaire au plan de la figure, qui se projette en ai 6| . La Lune 
est donc invisible pour nous puisque les rayons solaires n'éclairent 
cet astre que sur l'hémisphère opposé à la Terre. 

Environ 4 jours après, la Lune étant en Lj, a un écart en longi- 
tude de 45° avec le Soleil; elle passe donc au méridien 3 heures après 
lui, c'est-à-dire vers 3** de l'après-midi : on dit que la Lune est alors 
au premier octant. 

Or, dans cette position, l'hémisphère de la Lune visible en T est 
limité par le grand cercle projeté suivant m^n^^ tandis que l'hémi- 
sphère éclairé est limité par le grand cercle 02^2- La partie lumi- 
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neuse de la Lune, vue à ce moment par un observateur placé en T, 
est le fuseau fraLa/z^ dont l'angle est visiblement égal à la difierence 
des longitudes de la Lune et du Solçil. L'observateur voit donc bien 
la Lune prendre Tapparence d'un croissant ayant ses cornes à Topposé 
du Soleil, c'est-à-dire tournées vers l'est. 

Quand la Lune est en L3, au moment de la quadrature, Thémi- 
sphère visible étant limité par le cercle projeté suivant /Tts/i^, alors 
que la partie éclairée est limitée par le cercle «363, il en résulte que 
l'observateur placé en T aperçoit le fuseau b^hin^ sous la forme 
d'un demi-cercle lumineux dont le diamètre est tourné vers l'est. 

L'écart en longitude du Soleil et de la Lune étant alors de 90°, la 
Lune passe au méridien vers 6^ du soir. 

Quand la Lune est enL4, c'est-à-dire au troisième octant, l'hémi- 
sphère visible étant limité par le cercle m^n^j alors que l'hémisphère 
éclairé est limité par le cercle a^b^, l'observateur placé en T aper- 
çoit tout le fuseau commun à ces deux hémisphères, fuseau dont 
l'angle est égal à i35®. Il aperçoit donc la Lune sous la forme d'une 
lentille bi-convexe dont le bord le plus aplati est tourné vers l'est. 
D'ailleurs l'écart en longitude du Soleil et de la Lune étant de 
9 heures, la Lune passe au méridien vers 9** du soir. 

Quand la Lune arrive en L5, c'est-à-dire au moment de l'oppo- 
sition ou de la pleine Lune, l'hémisphère visible et l'hémisphère 
éclairé étant confondus, l'observateur placé en T voit la 'Lune sous 
la forme d'un disque brillant parfaitement circulaire. La Lune passe 
du reste au méridien supérieur quand le Soleil passe au méridien 
inférieur, c'est-à-dire à minuit. 

On verrait sans peine qu'à partir de ce moment les phases se 
reproduisent, mais en suivant un ordre inverse ; cette seconde partie 
de la lunaison s'appelle le décours. 

3H. Remarque. — Il est important de remarquer que la période 
des phases est égale à la révolution synodique; on peut donc dire 
que la révolution synodique est la période de temps moyen qui sépare 
deux phases consécutives de même nom. On conçoit, d'après cela, 
qu'il soit facile de déterminer la valeur de la lunaison avec une grande 
exactitude en observant avec soin un grand nombre d'oppositions. 

312. Prédiction des phases de la Lune. — La période des phases 
étant la révolution synodique et la loi de variation des longitudes du 
Soleil et de la Lune étant connue, pour prédire l'époque d'une phase, 
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il suffit de calculer par interpolation les époques où les difTérences 
en longitude de ces deux astres seront de o®, 90", 180**, 270". 

On peut aussi, pour faire cette prédiction d'une manière approchée, 
se servir du cycle lunaire : on appelle ainsi une période dé 1 9 années 
tropiques. Comme ces 19 années tropiques renferment 235 lunaisons 
plus I heure 28 minutes 38 secondes 5, il en résulte qu'au bout du 
cycle lunaire, découvert par Mé thon, les mêmes dates de Tannée tro- 
pique ramèneront les mêmes phases. 

Le numéro d'ordre d'une année dans un cjcle lunaire a reçu le 
nom de nombre d'or, et, comme l'on a commencé un cycle un an 
avant notre ère, il en résulte que, pour avoir le nombre d'or d'une 
année quelconque, il suffit de chercher le reste de la division par 19 
du millésime de cette année, augmenté d'une unité. 

Les phases de la Lune se reproduisent évidemment aux mêmes 
dates, dans les années qui ont le même nombre d'or. On voit donc 
que, si l'on connaît les époques des phases de la Lune pendant un 
cycle, il est facile d'en déduire les époques des phases de la Lune 
pour une date quelconque dans un autre cycle. 

313. Age de fa Lune. Epacte, — Pendant le jour astronomique 
dont le commencement arrive immédiatement après une conjonction, 
on dit que l'âge de la Lune est i . Pendant les jours suivants, l'âge . 
de la Lune est 2,3,4? • • • jusqu'à 29 ou 3o alternativement. 

D'après cela, il est clair que le même âge de la Lune correspond à 
la même phase. 

XJépacte est l'âge de la Lune le i*** janvier : Tépacte est o quand le 
nombre d'or est i . 

Comme l'année tropique contient environ 1 2 lunaisons et 1 1 jours, 
l'épacte est donc successivement : xi, xxii, xxxiii ou m ... en con- 
sidérant chaque lunaison comme valant 3o jours. 

L'épacte d'une année quelconque s'obtient, par suite, en multi- 
pliant par 1 1 le nombre d'or diminué d'une unité et ^n divisant le 
reste par 3o; le reste de la division sera l'épacte. 

Cette manière de calculer l'épacte n'est pas rigoureuse; le résultat 
pent difEérer d'une unité avec la valeur exacte. 

Quoi qu'il en soit, connaissant l'épacte d'une année, il est facile 
d'en déduire l'âge de la Lune à une date donnée; il suffit pour cela 
d'ajouter à l'épacte le reste de la division par 29^5 (moyenne des 
lunaisons) du nombre de jours écoulés depuis le i*' janvier. 
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314. Lumière cendrée. — Au momeat du premier et du dernier 
octant, lorsque la Lune se montre à nous sous la forme d'un crois- 
sant très mince, la partie non éclairée de cet astre est cependant 
visible pendant la nuit; elle apparaît faiblement éclairée et d'un dia- 
mètre plus petit que celui de la partie lumineuse {fig. 1 1 5 ) ; c'est 



Fig. ii5. 




cette teinte grisâtre que prend alors le disque lunaire qui a reçu le 
nom de lumière cendrée. Il est facile d'expliquer ce phénomène en 
remarquant que la Terre, qui est un globe obscur éclairé par le 
Soleil, doit nécessairement présenter à la Lune des phases analog-ues 
à celles que nous montre notre satellite. 

Soient, en effet, T {Jig> i i6)la Terre, TS la direction des rayons 

Fig. ii6. 





solaires et L une position de la Lune sur son orbite quelques jours 
après la nouvelle lune. 

Un observateur qui serait placé sur la Lune apercevrait le^ fuseau 
terrestre MTA, tandis que l'observateur placé en T apercevra le 
fuseau lunaire aL/i, et il est visible que ces deux fuseaux sont supplé- 
mentaires. 

Il en résulte que, lorsque nous voyons la Lune sous la forme d'un 
croissant très mince, un observateur placé stir la Lune verrait la Terre 
presque pleine. 

La partie de la surface de la Lune, opposée au Soleil, sera donc 
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assez fortement éclairée par la Terre, qui est beaucoup plus grosse 
et prendra par suite l'apparence décrite plus haut. 

A mesure que la partie éclairée de la Lune, visible de la Terre, 
deviendra plus grande, le fuseau terrestre qui éclaire la Lune par 
réflexion diminuera et, par suite, la lumière cendrée s'éteindra pro- 
gressivement. 

Pour expliquer la différence entre le diamètre de la partie lumi- 
neuse et celui de la partie cendrée, il suffit de se rappeler que, par 
suite du phénomène de l'irradiation, un cercle blanc paraît toujours 
plus grand qu'un cercle noir de même diamètre; de plus, les bords 
du globe lunaire recevant très obliquement les rayons réfléchis par 
la Terre, sont très faiblement éclairés et, par suite, invisibles. 
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Éclipses de Lune. 

315. Il arrive de temps en temps, à l'époque de la pleine Lune, 
que le disque de cet astre s'entame dans l'est; une échancrure s'y 
forme, augmente progressivement d'étendue puis diminue peu à peu 
et finit par disparaître, le disque redevenant ce qu'il était avant le 
commencement du phénomène. 

Quelquefois, l'échancrure augmente à tel point qu'elle envahit le 
disque entier; l'astre disparaît complètement pendant un certain 
temps, puis il reparaît, le disque se découvrant progressivement en 
nous présentant, en sens inverse, les mêmes phases qu'avant sa dis- 
parition. C'est le phénomène que nous venons de décrire qui est ce 
qu'on appelle une éclipse de Lune partielle ou totale. 

316. Explication des éclipses de Lune. — Les éclipses de Lune 
ayant toujours lieu au moment de l'opposition, c'est-à-dire quand la 
Lune est pleine, il en résulte que ce phénomène ne se présente à 
nous que lorsque la Terre se trouve interposée entre la Lune et le 
Soleil. Il est alors facile de voir que l'éclipsé de Lune est due à ce 
que la Terre, qui est opaque, intercepte une partie ou la totalité des 
rayons solaires dirigés vers le globe lunaire. Prenons, en effet, pour 
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plan de la figure 1 1 7 le plan de réeliptique ; soient S le Soleil et T la 
Terre. La Lune étant un corps opaque et obscur éclairé par le Soleil, 
projette derrière elle un cône d'ombre de sommet K, circonscrit à la 
fois au Soleil et à la Terre. Par «uite, tout .point situé à l'intérieur 
de ce cône se trouve plongé dans une obscurité complète. 

Si donc la Lune peut pénétrer en totalité ou en partie dans ce 

Fig. 117. 

A _^ 



cône, elle disparaîtra entièrement ou partiellement et il y aura, par 
suite, éclipse totale ou partielle. 

■ 

Les phases du phénomène seront d'ailleurs bien celles que nous 
avons constatées : en effet, la Lune tournant autour de la Terre, de 
l'ouest à l'est, c'est-à-dire dans le sens de la flèche (si nous nous 
supposons au pôle nord de l'écliptique), cet astre entrera peu à peu 
dans l'ombre. En L2 le bord oriental du disque se trouvant à l'intérieur 
du cône d'ombre disparaîtra, et à mesure que la Lune s'avancera dans 
le sens de la flèche, l'échancrure augmentera jusqu'à ce que la Lune, 
arrivant en L3, soit tout entière dans le cône d'ombre. Peu après 
on verra le bord oriental réapparaître (position L4), puis successi- 
vement tout le disque. 

317. Remarque. — Pour que l'explication que nous venons de 
donner soit acceptable, il nous faut montrer que le cône d'ombre, 
projeté par la Terre, est assez long pour rencontrer la Lune, et aussi 
que ses dimensions sont suffisamment grandes pour que la Lune 
puisse s'y noyer complètement. 

Calculons donc la longueur TK du cône d'ombre projeté par la 
Terre. On voit sur la figure que : 

KT _ TB 

KS ~ SA ' 
oh en déduit : 

KT TB 

kS — KT ~ SA — TB ' 
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c'est-à-dire : 



et finalement : 



KT 




TB 


TS ~" 


SA 


-TB 


KT = 


TS 


X TB 


SA 


-TB 



Si dans cette expression nous posons : 

TB = r, SA=i09,i7r, TS = a35oor, 

il vient : 

-._ 23 5oo X r» 23 5oo r 

KT = = — = 217, 2r. 

108,17/- 108,17 

La Lune, dont la distance à la Terre est au plus de 64 rayons 
terrestres, passera donc dans le cône d^ombre si elle est suffisamment 
voisine du plan de Técliptique, c'est-à-dire si la latitude n'est pas 
trop considérable. 

Montrons maintenant que le disque de la Lune peut disparaître 
complètement à l'intérieur du cône, et pour cela calculons le demi- 
diamètre apparent MTL ou MTK {fig^ 1 18) de la section faite dans 

Fig. ii8. 



le cône d'ombre par un plan MN éloigné du centre de la Terre de 
64 rayons terrestres, distance maxima de la Lune à la Terre. Le 



triangle MTK donne : 



MTK = BMT-MKT. 



Or, BMT n'est autre chose que la parallaxe horizontale de la Lune 
quand elle pénèti*e dans le cône d'ombre, de sorte que l'on a : 

MTK = icC - MKT. 
Pour évaluer MKT traçons TA : le triangle AKT donne : 

MKT = AKT = ATS - BAT, 
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et comme ATS n'est autre chose que rfO, comme BAT représente 
très sensiblement 7C0, il vient finalement : 

!VIKT = rf0 — it0, 
et, par suite, 

MTKrs-ïcC — dQ-hTzQ. 

Si, dans cette relation, on pose : * 

TTC = 57', rfO=i6', ir0 = 9', 
il vient : 

MTK = 57'- 16' -h 9' = 4a' 09'. 

Le demi-diamètre de la Lune étant de i6'47" seulement, quand le 
centre de la Lune sera en L, ses bords seront entre les points M et N : 
la Lune disparaîtra alors complètement. 

318. Conditions de possibilité d'une éclipse de Lune. — Pour 
que Téclipse de Lune puisse avoir lieu, il faut que la Lune rencontre 
le cône d'ombre. Or, la Terre et le Soleil ayant leurs centres dans le 
plan de l'écliptique, il en résulte que si STK {fig. 1 19) représente 

Fig. 119. 




l'intersection du plan de l'écliptique avec le plan de la figure, il 
faudra que l'on ait, en désignant par X la latitude de la Lune : 

X t LTK, 

pour qu'il y ait commencement d'éclipsé. Or : 

LTK = LTM 4- MTK = rfC -H MTK, 
et comme nous venons de voir que MTK = icC — rf© -h irQ, on a : 

LTK = d(C-^ icC - û?© H- T^Q- 
On devra donc avoir : 
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Cette quantité variant entre Sa' et 63', il en résulte que l'éclipsé 
partielle sera certaine si, au moment de l'opposition, on a X < Sa' et 
impossible si X est > 63'. Enfin, elle sera douteuse pour les valeurs 
intermédiaires. 

Pour qu'il y ait éclipse de Lune, il faut donc qu'à l'opposition cet 
astre soit voisin d'un de ses nœuds. 

319. Visibilité d'une éclipse de Lune. — Une éclipse de Lune 
étant due à ce que la Lune se trouve recouverte par l'ombre de la 
Terre, il en résulte que ce phénomène est visible à un instant donné 
en tous les lieux où la Lune est au-dessus de l'horizon, par consé- 
quent de tous les points d'un même hémisphère terrestre. 

Le maximum de durée d'une éclipse totale est d'environ 2 heures. 

Éclipses de Soleil. 

320. De temps à autre, à l'époque de la nouvelle Lune, mais à des 
intervalles irréguliers, il arrive que le disque du Soleil disparaît gra- 
duellement, en partie ou en totalité, nous présentant des phases ana- 
logues à celles des éclipses de Lune. 

Lorsqu'une éclipse de Soleil a lieu, elle peut présenter les trois 
apparences suivantes : tantôt le disque du Soleil n'est couvert que 
partiellement par une tache noire qui cache l'un de ses bords, creu- 
sant dans le disque une échancrure le faisant ressembler à un crois- 
sant; tantôt le disque solaire est envahi tout entier parla tache noire; 
tantôt enfin, la tache, de forme absolument circulaire, est concen- 
trique au disque du Soleil, et celui-ci se présente alors pendant 
quelques instants sous l'apparence d'un anneau brillant. 

Dans le premier cas, on dit qu'il y a éclipse partielle; totale dans 
le second; annulaire dans le troisième. 

321. Explication des éclipses de SoleiL — Les éclipses de Soleil 
ayant toujours lieu au moment de la nouvelle Lune, il en résulte que 
ces phénomènes ne se présentent à nous que lorsque la Lune L 
{fiS' '^^) ^^ ti'ouve interposée entre le Soleil S et la Terre T. 11 est 
alors facile de voir que l'éclipsé de Soleil est due à ce que la Lune, 
qui est opaque, intercepte en partie ou en totalité les rayons solaires 
dirigés vers le globe terrestre. 

La Lune étant opaque et obscure, projette en effet, à l'opposé du 
C. 14 
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Soleil, un cône d'ombre aKa', circonscrit à la fois à la Lune et au 
Soleil. II existe en outre un second cône, appelé cône de pénombre, 
dont le sommet K' est situé entre S et L, et il est clair que si un 
observateur se trouve placé à l'intérieur du cône a Ko', il ne recevra 
aucun rayon solaire, tandis qu'il en recevra une partie s'il se trouve à 
l'intérieur du cône G'K'C et à l'extérieur du cône aKa'. 

Si donc les deux cônes viennent rencontrer la surface terrestre, 
tous les points situés à l'intérieur de aKa', c'est-à-dire entre les points 

Fi g. lao. 




a et p, ne recevront aucune lumière du Soleil : il y aura éclipse totale 
pour' tous ces points. Un observateur placé en M au contraire, c'est- 
à-dire dans la pénombre, n'apercevra que la partie M'BA du disque 
solaire : il verra donc une éclipse partielle. 

L'éclipsé annulaire s'explique très aisément aussi de la manière 
suivante : construisons encore le cône circonscrit à là Lune et au 
Soleil, mais supposons que ce soit simplement sa seconde nappe 



Fig. lai 




BKB'(yî^rf i2i) qui vienne rencontrer la surface de la Terre. Il y 
aura éclipse annulaire pour tous les points compris entre B et B', car, 
si par l'un de ces points M on mène un cône MCC tangent à la Lune L, 
il découpera sur le Soleil une région circulaire projetée en CC et 
qui paraîtra obscure. L'observateur M apercevra donc simplement la 
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région de la surface solaire extérieure à CC, c'est-à-dire une sorte 
d'anneau projeté en CA et C'A'. 

322. Remarque, — Pour que l'explication des éclipses totales 
soit acceptable, il nous faut montrer que le cône d'ombre projeté 
par la Lune peut avoir son sommet à l'intérieur de la sphère terrestre. 
Calculons donc la longueur LK du cône d'ombre projeté par la Lune. 
Les deux triangles KLa et KSA, étant semblables, donnent.: 



On en déduit : 



c'est-à-dire : 



LK _ La 

KS " SA* 

LK _ La 
KS-LK ^ SA -La' 



î if — La X LS 
"" SA ^ La 



Si dans cette relation nous posons La = 0,2^3 r, SA = 109,17 r, 
et, si nous y remplaçons LS par ses valeurs extrêmes, on trouve que 
LK varie entre 58 et 60 r, tandis que nous avons vu que la distance 
de la Lune à la Terpe variait entre 56 et 64 r. 

Le cône d'ombre pure aKa' peut donc bien atteindre la Terre, et, 
par suite, l'éclipsé totale est possible; les éclipses partielles ou annu- 
laires le sont toujours. 

323. Condition de possibilité d^une éclipse de Soleil. — Pour 
qu'une éclipse de Soleil puisse se produire, il faut que le disque lu- 
naire puisse intercepter une partie des rayons lumineux allant du 
Soleil à la Terre, c'est-à-dire que la Lune pénètre à l'intérieur du 
cône de révolution circonscrit à la Lune et au Soleil. 

En désignant par X la latitude de la Lune quand son bord inférieur 
tangente le cône AB (Jig. 122), on a : 

X = LTS = LTM -+- MTS, 
ou encore : 

X = LTM 4- MTA -+- ATS, 
c'est-à-dire : 

X = €;C-+-MTA-hûfO- 

Or, dans le triangle MTA, on a : 

MTA = BMT - BAT, 
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c'est-à-dire, très sensiblement, 

MTA = t:C — T^O- 
On a donc, finalement, 

Le maximum de cette expression est i*34' et son minimum i**24'< 

Fig. laa. 



Donc, au moment d'une conjonction, si X<; i°24', l'éclipsc est cer- 
taine; si 1 est compris entre i°24' et i"34', elle est douteuse; elle est 
impossible si X > i*»34'. 

324. Visibilité des éclipses de Soleil, — Nous avons vu qu'une 
éclipse de Lune était visible de tous les points d'un même hémisphère 
terrestre. Il n'en est pas de même pour les éclipses de Soleil, car cet 
astre ne devient partiellement ou totalement invisible que si l'obser- 
vateur se trouve dans le cône d'ombre ou de pénombre. La région 
d'où l'on aperçoit une éclipse de Soleil est d'ailleurs toujours très 
petite. Le maximum de durée d'une éclipse de Soleil est de 4 heures 
3o minutes. 

325. Fréquence des éclipses de SoleiL — On a constaté que la 
fréquence des éclipses de Soleil est moindre, en un lieu donné, que 
celles de Lune. Les éclipses totales de Soleil sont extrêmement rares. 
A Paris, la dernière éclipse totale a été observée en 1724; la prochaine 
n'aura lieu qu'en 2026. 

326. Retour des éclipses. Saros des Chaldéens. — Il résulte de 
ce que nous avons dit, à propos des éclipses de Lune et de Soleil, que 
pour qu'une éclipse ait lieu, il faut que la Lune soit dans le voisi- 
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nage d'un de ses nœuds et de plus que sa latitude ne soit pas trop 
considérable. 

Par conséquent, au moment d'une éclipse, un des nœuds, la Lune 
et le Soleil sont sensiblement sur une même droite et, chaque fois que 
ces trois mobiles se retrouveront de nouveau en ligne droite, ou à peu 
près, il y aura éclipse ou chance d'éclipsé. 

Il se sera donc écoulé un nombre exact de lunaisons et la longitude 
d'un nœud, par rapport au Soleil, aura varié d'un multiple exact 
de 36o°. 

Cherchons d'abord le temps nécessaire pour que la longitude d'un 
nœud varie de 36o° par rapport au Soleil. 

Le mouvement moyen en ascension droite du Soleil en i jour moyen 
étant de 3'"56'', 555, c'est-à-dire de o^Sg'oS'', 33, dans le sens direct, 
tandis que le mouvement en i jour moyen du nœud est de 3' io",64 
dans le sens rétrograde, il en résulte qu'en i jour moyen le Soleil et le 
nœud s'éloignent l'un de l'autre de 59' o8'', 33 + 3' lo'^, 64, c'est-à-dire 
de 62' 1 8", g'j. Par conséquent, pour que la longitude des deux mobiles 
varie de 36o°, il faudra qu'il s'écoule un nombre de jours moyens 

égal à , y — î c'est-à-dire 346,62 jours moyens. 

Cette période ayant reçu le nom de rés?olution synodique du 
nœud on a donc : 

Révol. syaod. du nœud = 346,6-2 jours moyens. 

Ceci posé, on a remarqué que, très sensiblement, 

223 lunaisons = 19 révol. synod. du nœud, 

de sorte qu'il faudra 223 lunaisons ou 19 révolutions synodiques du 
nœud pour qu'une éclipse puisse se reproduire, ou encore 18 ans et 
1 1 jours. 

Pendant cette période, il se produit en général 70 éclipses, répar- 
ties en 29 éclipses de Soleil et 4i de Lune. 

Cette période était connue des Chaldéens sous le nom de Saros : 
ils en avaient trouvé la valeur par l'observation directe des éclipses et 
des intervalles de temps intermédiaires. 
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327. Les étoiles forment, comme nous l'avons déjà dit, l'immense 
majorité des astres qui brillent sur la voûte céleste : nous avons vu 
qu'elles se distinguent des autres astres par leur immobilité relative, 
par la scintillation de leur lumière et par l'impossibilité où l'on se 
trouve de leur découvrir un diamètre appréciable, quelle que soit la 
puissance de l'instrument employé pour les observer. 

328. Mouvement diurne des étoiles : influence de la position 
de Vobservateur sur Vaspect de ce mouvement, — Nous avons 
déjà étudié le mouvement diurne des étoiles et nous en avons donné 
les lois : nous nous bornerons simplement à étudier ici l'influence de 
la position de l'observateur sur l'aspect du mouvement d'ensemble de 
la sphère étoilée. 

I** Sphère parallèle. — Supposons d'abord l'observateur au pôle 

Fig. 123. 

pIz 



nord par exemple : son horizon se confondant avec l'équateur 
céleste QQ' {fig» laS), il apercevra toutes les étoiles dont la décli- 
naison est Nord, tandis que les étoiles dont la déclinaison est Sud 
resteront perpétuellement invisibles. D'ailleurs, comme chaque étoile 
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décrit un petit cercle tel que EE', parallèle à l'équateur, c'est-à-dire 
àThorizon, la hauteur de cet astre restera constante : cette apparence 
particulière de la sphère étoilée a reçu le nom de sphère parallèle, 

2® Sphère droite. — Supposons maintenant que l'observateur se 
trouve sur l'équateur : son horizon HH' {fig» 124) étant un méridien, 




partagera en deux parties égales les parallèles diurnes de toutes les 
étoiles. 

Celles-ci resteront donc aussi longtemps au-dessus qu'au-dessous 
de l'horizon, puisque leur mouvement est uniforme. 

Leyowr de l'étoile, c'est-à-dire le temps pendant lequel elle reste 
au-dessus de l'horizon, est donc égal à sa nuit, c'est-à-dire au temps 
pendant lequel elle reste invisible. 

Cette apparence particulière de la sphère étoilée a reçu le nom de 
sphère droite. 

3** Sphère oblique, — Supposons enfin que l'observateur soit 

Fig. 125. 




situé entre le pôle et l'équateur, et soit Z son zénith (Jig. laS). Il 
suffit d'examiner attentivement la figure pour voir que : 

l. $i la déclinaison D et la latitude L sont de mêmes noms, 
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l'étoile E| est circumpolaire^ c'est-à-dire constamment au-dessus 
de l'horizon, si l'on a D-hL^go®. 

Le parallèle diurne de l'étoile Ej rencontrera au contraire l'horizon, 
et il y aura un lever et un coucher, si Ton a D -h L < 90®. 

II. Si D et L sont de noms contraires, il y aura encore lever et 
coucher si D -h L < 90® ; mais le jour de l'étoile Ej sera plus court que 
sa nuit. Il n'y aura au contraire ni lever ni coucher, si D 4- L ^ 90** : 
l'étoile E4 restera donc constamment invisible. 

329. Catalogues d'étoiles. — Les étoiles sont en nombre si con- 
sidérable qu'il est indispensable, pour pouvoir les reconnaître, d'en 
opérer la classification : on a donc dressé des Catalogues d'étoiles, 
c'est-à-dire des recueils renfermant les coordonnées équatoriales des 
étoiles principales. 

Ces étoiles ont chacune un numéro d'ordre servant à les désigner 
et elles sont habituellement rangées par ascensions droites crois- 
santes. 

330. Constellations, — Les étoiles conservant leurs positions 
relatives, pour les reconnaître aisément, on les a réparties, dès la 
plus haute antiquité, en groupes appelés constellations, le nom de 
chaque groupe en rappelant plus ou moins la forme. 

Les étoiles les plus brillantes de chaque constellation ont reçu des 
noms particuliers; les autres, rangées par ordre d'éclat décroissant, 
sont habituellement désignées par les lettres successives de l'alphabet 
grec : a, p, Y, 5, 

331. Grandeur des étoiles. — On appelle grandeur d'une étoile 
son éclat apparent. Les étoiles les plus brillantes sont dites Ae pre- 
mière grandeur ou primaires. On s'accorde généralement à ne 
comprendre dans cette catégorie que les vingt étoiles les plus bril- 
lantes, savoir : 

a Éridan (Achernar), a Croix du Sud, 

a Taureau (Aldébaran), a Vierge (L'Épi), 

a Cocher (La Chèvre), ^ Centaure, 

P Orion (Rigel), a Bouvier (Arcturus), 

a Orion (Bételgeuse), a Centaure. 

a Navire (Canopus), a Scorpion (Antarès), 

a Grand Chien (Sirius), a Lyre (Véga), 

a Petit Chien (Procyon), a Aigle (Altaïr), 

P Gémeaux (PoUux), a Cygne (Déneb), 

3 Lion (Régulus a Poisson austral (Fomalhaut). 
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Dans ce Tableau les étoiles sont rangées par ordre d'ascensions 
droites croissantes. 

Après les étoiles de première grandeur, on en compte 65 d'un éclat 
moindre : ce sont les étoiles Aa deuxième grandeur on secondaires. 

On compte ensuite environ 200 étoiles de troisième grandeur ou 
tertiaires; 4^5 de quatrième grandeur; 1 100 de cinquième; 8200 
Ae, sixième; i3ooo de septième; 4oooo de huitième; et ainsi de 
suite jusqu'à la seizième grandeur. 

332. Globes et Cartes célestes. Cartes photographiques. — Si 
l'on reporte les positions des étoiles sur un globe matériel, à l'aide de 
leurs coordonnées équatoriales, on obtient un globe céleste qui est 
la représentation fidèle de la sphère étoilée. 

Mais, comme ces globes célestes sont d'un prix très élevé et, de 
plus, peu commodes, on se sert plus généralement de planisphères, 
c'est-à-dire de Cartes célestes obtenues en projetant orthogonalement 
les étoiles de chaque hémisphère sur le plan tangent mené par le 
pôle correspondant. 

Comme dans ce système de projection les constellations voisines 
de l'équateur sont très déformées, on représente ordinairement les 
étoiles de cette région en les projetant sur un cylindre tangent à la 
sphère étoilée suivant l'équateur, cylindre que l'on suppose ensuite 
coupé suivant une génératrice et développé sur un plan. 

Enfin, MM. PauletProsper Henry, Astronomes de l'Observatoire de 
Paris, en se servant d'un équatorial dont l'oculaire avait été remplacé 
par un appareil photographique, ont obtenu des Cartes du Ciel d'une 
exactitude telle qu'elles permettent de mesurer les coordonnées des 
étoiles par comparaison avec celles des étoiles déjà connues. Ce pro- 
cédé est actuellement employé par les observatoires du monde entier 
pour dresser la Carte générale du Ciel : ce travail immense a été en- 
trepris à la demande des Astronomes français. 

333. Moyen pratique pour reconnaître les principales con- 
stellations. — Le moyen le plus commode pour retrouver sur la 
voûte céleste les étoiles les plus remarquables est la méthode Ae^ ali- 
gnements ^ qui consiste à faire passer une ligne droite par deux étoiles 
faciles à reconnaître, et à la prolonger, dans un sens ou dans l'autre, 
jusqu'à ce que l'on rencontre une ou plusieurs étoiles remarquables 
situées dans cette direction. 

11 y a trois constellations dont la forme est facile à retenir et qui 
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permettent de retrouver la plupart des étoiles de première et de 
deuxième grandeur à l'aide de la méthode des alignements : ces con- 
stellations sont la Grande Ourse, la Croix du Sud et Orion, 

I. La Grande Ourse {fig- 126), qui reste constamment au-dessus 

Fig. 136. 
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de l'horizon, en France, se compose de sept étoiles de deuxième gran- 
deur, sauf une, 8, qui est de troisième. Quatre de ces étoiles, a, p, y» ^> 
forment un quadrilatère; les trois autres, e, s? "Hj disposées sur une 
ligns lég('*rem?nl courbe, sont dans le prolongement d'une diagonale 
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du quadrilatère. En prolongeant la ligne ^a d'environ cinq fois sa 
longueur, on trouve l'étoile de deuxième grandeur a de la Petite 
Ourse connue sous le nom de Polaire. La Polaire est ainsi nommée 
parce qu'elle se trouve à" une très faible distance (i**i2' environ) du 
pôle Nord, de sorte qu'elle paraît presque immobile dans le Ciel. La 
Petite Ourse est facile à reconnaître : elle renferme, en effet, sept 
étoiles qui forment une constellation tout à fait semblable à celle de 
la Grande Ourse. 

Les principaux alignements fournis par la Grande Ourse sont : 

1° L'alignement 8 (Grande Ourse )-Polaire qui va rencontrer la 
belle constellation de Cassiopée formée de six étoiles dont les cinq 
principales dessinent sur le Ciel une sorte de W majuscule. L'étoile ^ 
de cette constellation est de deuxième grandeur et est facile à 
observer; 

2'' L'alignement 8a passe très près de l'étoile a du Cocher (La 
Chèvre), facile à reconnaître à cause des trois petites étoiles qui se 
trouvent dans son voisinage, et non loin également de a du Taureau 
(Aldébaran); 

3° L'alignement 8^ vient passer près de la belle étoile de deuxième 
grandeur Castor, dans le voisinage de laquelle se trouve ^ des Gé- 
meaux (PoUux). Plus loin se .trouve a du Petit Chien (Procyon); 

4° L'alignement Sy donne, du côté de 8, a du Cygne (Déneb), et, 
du côté de y, a du Lion (Régulus); 

5° L'alignement ay donne, du côté de v, l'étoile a de la Vierge 
(L'Épi) et, du côté de a, la belle étoile de deuxième grandeur ^ de 
Persée (Algol); 

6® L'alignement Py donne, du côté de y, la belle étoile de 
deuxième grandeur a de la Couronne boréale (La Perle) : entre cette 
étoile et a de la Vierge se trouve a du Bouvier (Arcturus). 

7® L'alignement ys donne enfin, du côté de la queue de la Grande 
Ourse, d'abord a de la Lyre (Véga), dans le voisinage de laquelle se 
trouvent deux étoiles de deuxième grandeur et, plus loin, a de 
l'Aigle (Altaïr), facile à reconnaître à cause des deux étoiles de 
deuxième grandeur qui sont disposées symétriquement par rapport à 
elle. 

IL La Croix du Sud, située non loin du Pôle austral, se compose 
de quatre étoiles a, p, y, 8 {Jlg* ^27), dont l'une d'elles, a, est de 
première grandeur. 

Dans son voisinage se trouvent deux autres étoiles de première 
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grandeur également, ^ et a du Centaure, qui en facilitent la reconnais- 
sance. 

Les principaux alignements donnés par cette constellation sont : 

I** L'alignement ya qui va rencontrer Achernar (a Éridan). Le pôle 
austral se trouve à peu près au milieu de cet alignement; 

2° L'alignement ^a donne, du côté de a, la belle étoile Canopus 
(a du Navire), et, du côté de p, Tétoile a de la Vierge (L'Épi); 
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3^ L'alignement a (Croix)-^ (Centaure) donne Antarès (a du Scor- 
pion) du côté du Centaure, et, à l'opposé, Sirius (a du Grand 
Chien); 

4** L'alignement a8 donne Régulus (a Lion) du côté de S etFomal- 
haut (a Poisson Austral) du côté de a. 

IIL Orion {fig» 128) est remarquable à cause du grand nombre de 
belles étoiles qu'elle renferme. 
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Cette constellation est formée par un grand trapèze a^yx que l'on 
trouve entre les directions des alignements SaetS^ de la Grande Ourse, 
au delà de l'étoile a du Cocher (La Chèvre). Les étoiles a (Bételgeuse) 
et P (Rigel) de cette constellation sont de première grandeur. 

Au milieu de ce trapèze est le baudrier formé par trois étoiles 
de deuxième grandeur disposées en ligne droite. 

Fig. laS. 
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La ligne du baudrier prolongée donne, du côté de y, Aldébaran 
(a du Taureau) et, à l'opposé, Sirius (a Grand Chien). 

La ligne a^ donne Achernar (a Éridan) du côté de Rigel et Castor 
du côté de Bételgeuse. 



334. Nébuleuses, — On appelle ainsi des taches blanchâtres, de 
formes très variées, que l'on remarque çà et là dans le ciel, notam- 
ment dans les parties les moins riches en étoiles. On a reconnu, en 
examinant ces taches à l'aide de puissantes lunettes, qu'elles sont 
formées d'un amas considérable de petites étoiles. Les nébuleuses 
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résolubles sont celles dans lesquelles on peut distinguer les étoiles 
qui les forment; les nébuleuses non résolubles sont celles que l'on 
ne peut résoudre, même avec les lunettes les plus puissantes. 

335. Voie lactée, — La voie lactée est une immense bande lumi- 
neuse blanchâtre qui fait le tour du Ciel à peu près suivant un grand 
cercle. Cette bande se dédouble à peu près vers l'étoile a du Cygne; 
les deux branches restent séparées pendant environ 120", puis se 
rejoignent de nouveau. 

Examinée au télescope, la voie lactée se résout en millions et mil- 
lions de petites étoiles. 

De l'étude attentive de la voie lactée et des autres parties du Ciel, 
il semble que l'on soit en droit de conclure que les étoiles ne sont pas 
uniformément réparties dans le Firmament : elles y forment des 
groupes analogues aux nébuleuses résolubles. 

La voie lactée ne serait alors que la nébuleuse dont le Soleil et la 
Terre font partie, avec toutes les étoiles isolées que nous apercevons 
autour de nous. 

336. Etoiles multiples, — On appelle étoiles multiples des étoiles 
qui, simples à l'œil nu ou quand on les observe avec des instruments 
ordinaires, se résolvent en deux ou plusieurs étoiles lorsqu'on les 
examine avec des lunettes très puissantes. Parmi les étoiles multiples 
les plus nombreuses sont les étoiles doubles. 

337. Étoiles variables et temporaires, — On appelle étoiles 
variables on périodiques des étoiles qui, sans changer de place dans 
le ciel, éprouvent des changements périodiques d'intensité, ou bien 
disparaissent totalement pendant un temps plus ou moins long, pour 
réapparaître de nouveau et ainsi de suite. 

On appelle étoiles temporaires des étoiles qui, après avoir brillé 
d'un éclat plus' ou moins vif, ont disparu complètement sans laisser de 
traces. 

338. Lumière des étoiles, — Les étoiles sont certainement lumi- 
neuses par elles-mêmes, puisque l'on n'aperçoit dans le ciel aucun 
foyer lumineux dont elles puissent tirer leur éclat : on doit les consi- 
dérer comme autant de soleils, car on admet aujourd'hui que le Soleil 
est une étoile plus rapprochée de nous que les autres. 
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339. Coloration des étoiles, — Les étoiles sont blanches pour la 
plupart, mais il y en. a de colorées : parmi ces dernières les étoiles 
rougeâtres sont en majorité. Telles sont : a d'Orion, Arcturus, Antarès, 
Aldébaran. 

Parmi les étoiles jaunes on remarque la Chèvre et Altaïr. 

Enfin, parmi les étoiles de faible éclat, on en trouve de vertes et de 
bleues. 

310. Distances des étoiles à la Terre, — Il n'y a qu'un très 
petit nombre d'étoiles dont les distances à la Terre aient pu être 
mesurées avec quelque certitude. Ces distances, évaluées par des 
procédés que nous ne pouvons exposer dans ce cours, sont immenses : 
pour l'étoile la plus voisine de nous, a du Centaure, on a trouvé en 
effet près de 3oo ooo fois la distance du Soleil à la Terre. La lumière, 
malgré sa vitesse de propagation vertigineuse, mettrait donc environ 
4 ans ^ pour nous parvenir de cette étoile ! • 

34-1. Mouvements propres des étoiles, — Depuis que l'on possède 
des instruments d'observation à la fois très puissants et très précis, 
on a constaté que les étoiles ne sont pas absolument fixes dans l'espace : 
certaines d'entre elles ont de petits mouvements propres que l'on est 
parvenu à mesurer et à déterminer. 

L'étude des déplacements des étoiles a conduit à admettre que notre 
Soleil se meut dans l'espace, en entraînant avec lui la Terre et les 
planètes, dans la direction de la constellation d'Hercule : la vitesse 
de ce mouvement paraît être d'environ So'^™ à la seconde. 
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Planètes. 



34'2. Nous avons déjà vu que les planètes se distinguent des 
étoiles par leurs mouvements propres sur la sphère étoilée, par la 
fixité de leur lumière et enfin, par leur diamètre apparent qui devient 
appréciable lorsqu'on les examine à l'aide de puissantes lunettes. 

Il existe un grand nombre de planètes, mais celles qui ont de 
fortes dimensions sont en nombre très restreint. 
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Il n'en existe que cinq en elTet qui soient visibles à Toeil nu : 
Mercure, Vénus, Mars, Jupiter et Saturne. 

Deux autres grosses planètes, Vranus et Neptune, sont de décou- 
verte relativement récente : on ne peut les apercevoir qu'à Faide de 
lunettes. 

Enfin, depuis 1801 jusqu'à nos jours, on a découvert environ 
4 10 planètes, de dimensions très réduites, dont l'observation nécessite 
des instruments très puissants. 

343. Mouvement des planètes par rapport aux étoiles. — Si 
Ton détermine les trajectoires décrites par les planètes sur la sphère 
étoilée, en procédant comme nous l'avons fait pour la Lune, on cons- 
tate que ces trajectoires, au lieu d'être des cercles, sont des courbes 
sinueuses fermées telles que ABCDFG {fig* 129), composées d'une 




série d'arcs AB, CD, FG, . . . parcourus dans le sens direct et reliés 
entre eux par des arcs BC, DE, • . • parcourus dans le sens rétrograde. 

On constate en outre que, malgré leurs sinuosités, les trajectoires 
des planètes s'écartent très peu de l'écliptiqueEE' et restent comprises 
dans le zodiaque. 

Lorsque les planètes se trouvent aux points B, G, D, F, ... de leurs 
trajectoires, elles restent immobiles pendant quelque temps avant de 
reprendre leur marche : on dit alors qu'elles sont en station. Puis 
leur vitesse, d'abord très faible, va en croissant jusqu'au moment où 
elles traversent l'écliptique, pour décroître ensuite jusqu'à la station 
suivante et ainsi de suite. 

344. Mouvement des planètes par rapport au Soleil. Lois de 

Kepler, — La complication du mouvement apparent des planètes 

par rapport aux étoiles a longtemps embarrassé les Astronomes qui 

n'avaient pu en trouver aucune explication plausible. 

Copernic (i 473-1 543) le premier eut l'intuition que les planètes 

aevaient décrire, autour du Soleil, des trajectoires presque circulaires, 

^^^^s son système souleva tout d'abord de très vives critiques, malgré 

^ *^ci]ité avec laquelle il rendait compte des faits d'observation. 

J^a plupart de ces jcritiques s'évanouirent à la suite des travaux de 
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Tycho-Brahé (i546-iGoi), et de Galilée (106^-16^2), mais ce fut 
Kepler qui eut la gloire de découvrir les véritables lois du mouvement 
des planètes. 

Kepler (iS^i-iôSo), ayant en effet constaté de légères différences 
entre les positions exactes des planètes et leurs positions déduites du 
calcul, dans l'hypothèse des orbites circulaires, eut l'idée de recher- 
cher la forme exacte de ces trajectoires : en passant des coordonnées 
géocentriques des planètes à leurs coordonnées héliocentriques, à 
l'aide de formules que nous ne pouvons donner dans ce cours, il put 
non seulement établir la forme de ces trajectoires mais encore en déter- 
miner les éléments. L'examen attentif des résultats obtenus le con- 
duisit alors à énoncer les trois lois suivantes qui portent son nom et 
qui déterminent entièrement le mouvement des planètes sur leurs 
orbites : 

I. Toutes les planètes décrivent, autour du Soleil, des ellipses 
dont cet astre est le foyer commun. 

II. Les aires balayées par les rayons vecteurs allant du centre 
du Soleil à celui de chaque planète sont proportionnelles aux 
temps employés à les décrire. 

III. Les carrés des durées des révolutions des planètes sont 
proportionnels aux cubes des demi-grands axes de leurs orbites. 

Les travaux qui conduisirent Kepler à la découverte de ces trois 
lois durèrent 17 ans. 

343. La Terre est une planète. — Nous avons déjà reconnu que 
la Terre décrit une ellipse autour du Soleil comme foyer et que son 
mouvement obéit aux deux premières lois de Kepler. 

Si l'on compare le mouvement de la Terre à celui d'une planète 
quelconque, on trouve que la troisième loi est encore vérifiée; on 
doit donc en conclure que la Terre est une planète dont la Lune est 
le satellite. 

346. Détails succints sur les planètes. — Les planètes ne brillent 
pas par elles-mêmes : elles tirent toutes leur éclat dès rayons solaires. 

Les planètes Vénus, Mars, Jupiter et Saturne brillent habituel- 
lement comme des étoiles de première grandeur; Mercure, qui est 
relativement de petites dimensions, est assez difficile à apercevoir à la 
vue simple, car elle ne s'éloigne jamais beaucoup du Soleil; Uranus 
a l'éclat d'une étoile de 8* grandeur, c'est-à-dire peut être aperçue 
C. i5 
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par un observateur doué d'une bonne vue; quant aux petites pla- 
nètes et à Neptune, on ne peut les apercevoir qu'à l'aide de puis- 
santes lunettes. 

La plupart des planètes paraissent entourées d'une atmosphère : 
l'une d'elles, en particulier, la planète Mars, semble en posséder 
une tout à fait analogue à la nôtre; elle contient certainement de l'eau 
à sa surface et ses deux pôles sont recouverts de calottes de glaces 
dont les dimensions varient avec les saisons de cette planète, dimi- 
nuant pendant Tété, augmentant pendant l'hiver. 

Voici, d'après les documents les plus récents, les principaux élé- 
ments des diverses planètes : 



NOMS 
des planètes. 



9 Mercure 

9 Vénus 

Ô La Terre 

(f Mars 

Petites planètes... . 

Tf Jupiter 

t) Saturne 

){i Uranus 

5J Neptune 



DISTANCES 






INCLI- 




TEMPS 


au Soleil, 

celle 
de la Terre 

éiaot 
prise pour 

UDllé. 


DURÉE 

des 

réroluUoDS. 


EXCEN- 
TRICITÉS 
des 
orblies. 


NAISONS 

des 

orbites 

sur 
l'écllp - 
lique. 


NOMBRE 

de 
satellites. 


que chaque 

planète 

met pour 

tonrner 

»ar 

elle-méiDe. 


0,39 


88i~ 


i 




7.° 





88i» 


0,72 


225^ 


ïii 


3,4 





225J" 


1,00 


365J- 


JL 
flO 





I 


24'"" o4" 


1,52 


I an -+- 322^" 


iV 


i»9 


3 


3^1.013^0. 


2,80 


» 


» 


» 


» 


» 


5,20 


II ans -+- 3i5J™ 


t 
30 


1,3 


5 


gi^-SS- 


9,54 


29 ans -h 1671"* 


ïV 


1,5 


8 + un anaeau 


10**" 14" 


19,18 


84 ans 


IV 


o»7 


4 


? 


3o,oo 


i65 ans 


tIt 


»>7 


I 


? 



347. Loi de Bode, — Il existe, entre les distances moyennes des 
planètes au Soleil, une relation approchée, découverte par l'Astro- 
nome Bode et qui permet de les retenir assez facilement. Voici en 
quoi elle consiste : 

Si l'on écrit la suite des nombres 

o, 3, 6, \o, 24, 48, 96, 192, 384, 

dans laquelle chaque nombre, à partir du troisième, est le double du 
précédent, et si l'on augmente chacun de ces nombres de 4 unités, on 
obtient la série de Bode 

4, 7, 10, 16, a8, 52, 100, 196, 388, 



dont les termes, divisés par 10, représentent très sensiblement, sauf 
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le dernier, les distances des planètes au Soleil, inscrites dans le 
Tableau précédent. 

Hâtons-nous d^ajouter que la loi de Bode ne repose sur aucune 
base théorique; c'est une simple règle mnémonique. 

348. Moyen de retrouver une planète sur la voûte céleste, — 
Les lois du mouvement des planètes au milieu des étoiles étant connues , 
la Mécanique céleste, à Taide de ses formules, permet de calculer i\ 
l'avance les coordonnées ^^ et D de ces astres pour une époque quel- 
conque, coordonnées qui sont inscrites dans divers recueils astrono- 
miques et, en particulier, dans la Connaissance des Temps. 

Il suffit alors, à l'aide de ces deux éléments, de marquer sur une 
carte ou un globe céleste la position occupée par la planète que l'on 
désire observer et de regarder dans quelle constellation elle se trouve ; 
en reportant ensuite les yeux sur la voûte céleste, on aperçoit immé- 
diatement l'astre qui modifie l'aspect normal de la constellation in- 
diquée par la carte ou le globe céleste. 

349. Définitions diverses, — On appelle planètes inférieures 
les planètes Mercure et Vénus; ce nom leur a été donné parce que 
leurs trajectoires se trouvent en dedans, ou, suivant le langage 
adopté, en dessous de l'orbite terrestre. Les autres planètes sont, 
pour une raison analogue, appelées />/<2/ié/e5 supérieures. 

Pendant leur mouvement, les planètes inférieures oscillent de part 
et d'autre du Soleil sans s'en écarter, Vénus de plus de 48° et Mer- 
cure de plus de 28". Au contraire, les distances angulaires du Soleil 
aux planètes supérieures peuvent prendre toutes les valeurs de o*^ 
à 36o". 

Ces particularités du mouvement des planètes sont une conséquence 
directe des lois de Kepler. 

Une planète est dite en conjonction ou en opposition lorsque la 
différence entre sa longitude et celle du Soleil est de o** ou i8o'*; elle 
est dite en quadrature lorsque cette différence est de 90** ou de 270". 

Les planètes inférieures, ne s'écartant jamais beaucoup du Soleil, 
n'ont ni quadratures, ni oppositions ; elles sont dites en conjonction 
inférieure ou supérieure selon qu'elles se trouvent entre le Soleil 
et la Terre ou à l'opposé de la Terre par rapport au Soleil. 

350. Principe de la gravitation universelle ou de Newton. — 
L'étude des lois de Kepler et de leurs conséquences a conduit l'illustre 
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Newton (1(542-1728) à découvrir les deux principes fondamentaux 
(|ui règlent les mouvements des corps célestes : 

I. Deux points matériels quelconques s^ attirent mutuellement 
suivant la droite qui les joint; leur force d'attraction réciproque 
est directement proportionnelle aux masses de ces deux points 
et inversement proportionnelle au carré de la distance qui les 
sépare. 

II. Deux globes matériels s'attirent mutuellement, absolument 
comme le feraient deux points matériels placés à leur centre, la 
masse de chacun de ces points étant la même que celle du globe 
matériel correspondant. 

Ce sont ces deux principes qui servent de base à la Mécanique 
céleste et qui permettent de découvrir et de préciser, avec la plus 
rif^oureuse exactitude, les diverses circonstances du mouvement des 
corps célestes. 

331. Vérification du principe de la gravitation universelle ; 
découverte de Neptune, — Les deux principes de la gravitation uni- 
verselle ont reçu une éclatante confirmation par la découverte de la 
planète Neptune, découverte dont nous allons rappeler briè\ement 
les diverses circonstances : 

Une planète qui se meut dans l'espace n'est pas soumise unique- 
ment à l'action attractive du Soleil; elle est aussi attirée, quoique 
bien moins fortement, par les autres planètes. 

II résulte de là que chacun de ces astres ne décrit pas rigoureu- 
sement une ellipse autour du Soleil; il suXnlàe^ perturbations qu'il 
faut connaître très exactement pour arriver à prédire avec précision 
les positions qu'il doit occuper sur la voûte céleste. 

Or, tandis que l'on pouvait prévoir avec la plus grande exactitude 
les mouvements des diverses planètes, une seule, Uranus, avait des 
perturbations inexplicables. 

C'est alors que l'Astronome français Le Verrier eut l'idée d'attri- 
buer ces perturbations à un astre inconnu. 

Il se proposa de déterminer par le calcul, à l'aide des méthodes 
<le la Mécanique céleste, la masse et la position de l'astre supposé 
pour que son influence, combinée avec celle des autres planètes, ait 
pu produire les perturbations constatées. 

Après de longs et minutieux calculs il put arriver à résoudre ce 
problème difficile et, le 3i août 1846, il en fit connaître le résultat à 
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l'Académie des Sciences, en indiquant la position que devait occuper 
Fastre dans le ciel. 

Quelques jours après, la planète Neptune était découverte, à Ten- 
droit indiqué, par l'Astronome allemand Galle, directeur de l'obser- 
vatoire de Berlin. 

C'était là, en même temps qu'une gloire impérissable pour Le 
Verrier, la preuve la plus éclatante de l'exactitude des théories de 
l'Astronomie moderne et de la Mécanique céleste. 



Comètes. 

352. Les comètes, dont l'apparition fut longtemps une cause de 
terreur pour l'Humanité, se composent ordinairement d'un poinl 
brillant ou noyau, entouré d'une sorte de nébulosité et suivi d'une 
longue traînée lumineuse, toujours dirigée à l'opposé du Soleil par 
rapport au noyau de la comète. 

La nébulosité qui entoure le noyau d'une comète en est la cheve- 
lure; la traînée lumineuse la queue; on donne enfin parfois le nom 
de tête de la comète à l'ensemble formé par le noyau et la chevelure. 

L'aspect d'une comète est essentiellement variable et change d'un 
jour à l'autre ; parfois même une comète se divise en deux ou plusieurs 
autres de moindre importance, chacune suivant une trajectoire difl'é- 
rente. 

Uanalyse spectrale a permis de constater que ces astres extraordi- 
naires sont formés par les vapeurs incandescentes des divers métaux 
terrestres, notamment celles du sodium et du magnésium. 

La densité des comètes est certainement très faible, car, malgré 
leur volume apparent considérable, elles ne produisent aucune per- 
turbation appréciable sur le mouvement des astres dans le voisinage 
desquels elles circulent, tandis qu'elles sont, au contraire, déviées 
elles-mêmes d'une manière parfois considérable; cette densité est 
même si faible qu'on aperçoit très distinctement, à travers la queue 
ou la chevelure d'une comète, les astres placés au delà, et cela sans 
déviation apparente des rayons lumineux et sans diminution de l'éclal 
de ces astres. 

La partie la plus dense d'une comète est le noyau; c'est ce poinl 
dont on étudie le mouvement. 

333. Trajectoires des comètes, — Les comètes ont un mouvemenl 
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propre au milieu des étoiles : il s'étudie exactement comme celui des 
planètes. 

Si Ton rapporte le mouvement des comètes au Soleil, on constate 
c|u'il est soumis aux lois de Kepler; mais, tandis que les planètes 
décrivent des orbites de faible excentricité et peu inclinées sur l'éclip- 
tique, les comètes parcourent des ellipses très aplaties dont les incli- 
naisons sur l'écliptique sont absolument quelconques. 

De plus, tandis que le mouvement des planètes sur leurs orbites 
est direct, celui des comètes est tantôt direct et tantôt rétrograde. 

Les vitesses des comètes sont, en général, très considérables; 
mais, comme les orbites de ces astres sont très aplaties, on ne les 
aperçoit que pendant l'intervalle de temps, toujours assez court, où 
elles restent dans le voisinage de la Terre et du Soleil. 

Certaines comètes, au lieu de décrire des trajectoires elliptiques, 
décrivent de véritables paraboles, c'est-à-dire des courbes non 
fermées ; dans ce cas, ces comètes, après avoir été aperçues, s'éloignent 
de nous de plus en plus et on ne les reverra jamais. 

Les comètes qui décrivent des trajectoires vraiment elliptiques 
reviennent, au contraire, périodiquement dans le voisinage du Soleil 
et de la Terre et s'appellent, pour cette raison, des comètes pério- 
diques; toutefois, comme les grands axes des ellipses décrites par 
ces astres sont immenses, les durées de leurs révolutions sont consi- 
dérables et il est bien difficile de vérifier cette périodicité. 

Jusqu'à présent il n'y a guère que i4 comètes dont la périodicité 
ait été bien établie. Les principales sont : la comète de Halley 
(période de 76 ans, qui sera visible en 1910); celle d'Encke (période 
de 1200 jours); de Biéla (période de 6 ans J); de Faye (période de 
«j ans ^); etc. 



CHAPITRE VII. 

PRÉVISIOxN DES MOUVEMENTS CÉLESTES. APPLICATION 
A LA DÉTERMINATION DES COORDONNÉES GÉOGRAPHIQUES. 



I. - pr£vision des mouvements c£lestes. problèmes usuels. 



354. Connaissant les lois des mouvements des astres qui peuplent 
le Ciel, la Mécanique céleste a pu établir des formules permettant 
d'obtenir facilement les divers éléments variables de ces astres pour 
une époque déterminée quelconque, si éloignée soit-elle. 

Ces éléments, qui sont tous fonction du temps, peuvent ainsi être 
prévus avec une exacti tude telle que les résultats donnés par les for- 
mules de prédiction sont toujours en accord parfait avec les résultats 
obtenus directement par l'observation. 

Les éléments des astres principaux, calculés ainsi plusieurs années 
à l'avance, sont consignés dans des recueils spéciaux appelés : Con- 
naissance des Temps en France, Nauticat almanac en Angleterre, 
Berliner astronomisches Jahrbuch en Allemagne et American 
Ephemeris and Nautical almanac en Amérique. 



« Coxmaissance des Temps ». 

353. La Connaissance des Temps est un recueil publié par le 
Bureau des Longitudes et donnant à l'avance, pour chaque année, les 
coordonnées variables des principaux astres. 

Ces divers éléments sont donnés pour certaines époques relatives 
au méridien de l'Observatoire de Paris. 

Nous ne parlerons ici que des éléments concernant les seuls astres 
pratiquement utilisables pir les navigateurs : le Soleil, la Lune, les 
planètes Vénus, Mars, Jupiter et Saturne, la Polaire et les étoiles de 
première et de deuxième grandeur. 
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356. Éphémérides du Soleil. — La Connaissance des Temps 
donne, dans les pages paires (pages de gauche), pour chaque midi 
vrai de Paris (o**T>p) : 

1® \^^ ascension droite iR,,^ et la déclinaison Dq du Soleil vrai, 
ainsi que la variation de ces éléments en i heure vraie ; 

2* Le demi-diamètre et la durée de son passage au méridien, 
exprimée en temps sidéral; 

3® Le temps moyen à midi vrai ou V équation du temps vrai E».^ 
avec sa variation en i heure vraie. 

Dans les pages impaires (pages de droite), la Connaissance des 
Temps donne, pour chaque midi moyen de Paris (o**Tmp) : 

1® \^^ ascension droite >Ro et la déclinaison D© du Soleil vrai, 
ainsi que la variation de ces éléments en i heure moyenne. 

2° Le temps sidéral à midi moyen Tsp©. Cet élément est égale- 
ment V ascension droite moyenne à o**Tmp. On sait, en eflet, que 

Tsp = Tmp-+-ifl;„. 

Or, à o**Tmp, on a Tmp = o, de sorte que, si Ton désigne par J^m, 
l'ascension droite moyenne à midi moyen et par Tsp© l'heure sidérale 
correspondante, on a 

Cet élément croît, comme on l'a vu précédemment, de 3" 56% 555 en 
un jour moyen. 

3° Le temps vrai à midi moyen ou Véquation du temps moyen 
E/Wo. 

La variation horaire de cet élément n'est pas donnée par la Con- 
naissance des Temps, mais on peut, sans erreur sensible, employer 
celle de E„ changée de signe. 

4° hai parallaxe horizontale. 

357. Éphémérides de la Lune. — Dans la partie de la Connais- 
sance des Temps qui se rapporte à la Lune, les pages sont divisées 
en deux parties : 

La partie de gauche donne, pour chaque heure temps moyen de 
Paris, Vascension droite ^RoC et la déclinaison DqC, ainsi que les 
variations de ces éléments en i minute de temps moyen. 

La partie de droite donne, pour les instants des passages de la Lune 
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aux méridiens, dont les longitudes sont : 

I2\ j3'', ..., 23", 24^^, l*», 2", .... lO*», II^ 

à l'ouest de Paris : 

i® Le temps moyen local du passage; 

2° \j ascension droite et la déclinaison avec leurs variations pour 
I minute de longitude; 

3® Le demi-diamètre et la durée de son passage au méridien 
(exprimée en temps sidéral); 

4** La parallaxe horizontale. 

358. Ephémérides des planètes. — L'ascension droite et la dé- 
clinaison sont données, à midi moyen de Paris, pour les planètes su- 
périeures; à midi et à minuit moyens pour les planètes inférieures 
(Mercure et Vénus). 

La Connaissance des Temps donne, en outre, à l'instant des pas- 
sages supérieurs au méridien de Paris : 

I® U heure moyenne du passage et sa variation pour i heure de 
longitude. 

2o U ascension droite et la déclinaison avec leurs variations pour 
I heure de longitude. Pour Mercure et Vénus, ces coordonnées soni 
données également à l'instant des passages inférieurs. 

Ces coordonnées sont supprimées, pour les planètes supérieures, 
lorsqu'elles passent au méridien pendant le jour, parce qu'elles sont 
alors inobservables. 

3° he de nii-dia mètre et la durée de son passage (exprimée en 
temps sidéral). 

4** hsi parallaxe horizontale, 

359. Ephémérides des étoiles. — Uascension droite iR^ et la 
déclinaison D^^. des étoiles sont données par la Connaissance des 
Temps de lo jours en lo jours. L'ascension droite et la déclinaison 
des étoiles voisines des pôles sont données de jour en jour pour les 
instants de leurs passages supérieurs à Paris. 

360. Tables spéciales. — La Connaissance des Temps renferme 
également des Tables spéciales permettant d'abréger les calculs. 

La Table 1 qui donne la réfraction astronomique moyenne Rm 
en fonction de la hauteur apparente. 

La Table II qui donne les facteurs numériques /' et /" par les- 
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quels il faut multiplier Rj» pour en déduire la réfraction correspon- 
dant à une température et à une pression atmosphérique déterminées. 

La Table III qui donne la parallaxe en hauteur du Soleil en 
fonction de la hauteur apparente et de l'époque. 

La Table /Kqui donne \di parallaxe en hauteur des planètes, 
en fonction de la hauteur apparente et de la parallaxe horizontale. 

La Table V qui donnp la variation de J^m pour un intervalle de 
temps sidéral quelconque. 

La Table VI qui donne la variation de JR,m pour un intervalle de 
temps moyen quelconque. 

361. Calcul d'un élément de la Connaissance des Temps. — 
Nous venons de voir que les divers éléments de la Connaissance des 
Temps sont donnés pour les heures rondes de Paris. Mais, comme on 
peut avoir besoin de connaître ces éléments à une heure quelconque, 
il est nécessaire de voir comment on peut déduire, des éléments 
donnés dans la Connaissance des Temps, ceux que l'on a besoin de 
connaître. 

Soient donc T l'heure pour laquelle on veut avoir un élément E; 
To et Eo l'heure et l'élément les plus voisins de T et E. 

Les intervalles adoptés dans la Connaissance des Temps étant 
toujours choisis assez petits pour que, dans la pratique, on puisse 
admettre que ces éléments varient proportionnellement au temps, si 
Vo représente la variation positive ou négative de l'élément E pendant 
l'unité de temps, il en résulte que, dans l'intervalle de temps T — To, 
cet élément aura varié de Vo(T — To) ; de sorte que l'on aura : 

E~Eo=Vo(T — To), 
et, par suite, 

(I) E = Eo-f Vo(T — To). 

Donc, connaissant Eo, V09 T et To, on obtiendra aisément E. 

Inversement, si l'on veut avoir l'heure T qui correspond à la va- 
leur E de Télément, on aura, d'après la relation précédente. 



(•2) T-To = 



E-Eo 



9 



formule qui fera connaître la correction T — T© à ajouter à To pour 
avoir T. 

Les formules (i) et (2) sont celles que l'on utilise constamment 
dans les calculs : leur emploi ne présente d'ailleurs aucune difficulté. 
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362. Remarque, — L'expérience a montré qu'il est avantageux, 
lorsque l'on veut calculer un élément E pour une heure T, de partir 
toujours de l'élément Eq qui correspond à l'heure ronde T© immédi i- 
tement inférieure à T. On ajoute alors ou l'on retranche la correction 
selon que l'élément que l'on calcule va en croissant ou en décroissant 
avec le temps. 

Comme la variation V© de l'élément, pour l'époque Tq, donnerait 
une correction un peu erronée si T différait notablement de T^, on 
prend toujours, pour variation de l'élément E, la moyenne des varia- 
tions Vo et V< qui correspondent aux heures rondes To et T| qui 
comprennent T. On a donc, lorsque l'on procède ainsi : 

V -4- V. 

E=Eo± 1^:1-11 (T — To), 

la correction étant prise avec le signe 4- ou le signe — selon que 
l'élément E, qui correspond à l'heure T, est. plus grand ou plus petit 
que l'élément Eq qui correspond à l'heure T©. 



Problèmes usuels se résolvant à Taide 
de la « Connaissance des Temps »• 

363. Problème I. — Connaissant le temps d^un astre en un 
lieu donné, calculer le temps de ce même astre en un autre lieu 
donné. 

1° LUtn des deux lieux est Paris. — On sait que l'on a algébri- 
quement : 

Tap = Tag + G, 

G étant considérée comme négative ou positive selon qu'elle est E 
ou O. 

Nous avons vu d'ailleurs (172) que l'on doit, au besoin, ajouter 
24 heures à Tag ou retrancher 24 heures à Tap pour que la somme 
algébrique Tag -|- G soit positive et moindre que 24 heures. 

2** Les deux lieux sont quelconques. — On sait que l'on a, algé- 
briquement : 

Tap = Tag 4- G = Tag'+ G'. 
On a donc : 

Tag' = Tag -h (G - G') = Tag -4-^, 
en désignant par ^ le changement en longitude, ou l'écart des deux 
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méridiens exprimé en temps, g étant pris négativement ou positive- 
ment selon qu'il est E ou O. 

Dans cette relation Tag' devant être positif et moindre que 
24 heures, on ajoutera au besoin 24 heures à Tag et Ton retranchera, 
si c'est nécessaire, 24 heures à Tag' afin que la somme algébrique 
Tag -f- g soit positive et moindre que 24 heures. 

364. Remarque, — Si l'astre considéré est le Soleil vrai ou le 
Soleil moyen dont le temps comporte une date, l'addition ou la sous- 
traction de 24 heures doit entraîner, comme on l'a vu, la diminution 
ou l'augmentation d'une unité pour la date correspondante. 

Nous nous souviendrons aussi que, pour préciser un instant à 
l'aide de l'angle horaire d'un astre, on est convenu de donner à ce! 
angle la date du jour moyen astronomique dans lequel tombe l'instant 
considéré. 

365. Problème II. — Connaissant le temps moyen d'un lieu, 
calculer le temps vrai dans le même lieu. 



On sait que : 



Tvg = Tmg -+- E^. 



Pour avoir Tvg, il faut donc calculer E;„ qui est donné dans la Con- 
naissance des Temps en fonction de Tmp. Or, l'heure Tmg et la 
longitude G du lieu étant connues, on a : 

Tmp = Tmg-+- G, 

en tenant compte de la date. 

On calculera donc E,;, pour l'heure Tmp en partant de l'élément 
Em, qui correspond au midi moyen qui porte la date de Tmp et l'on 
interpolera comme nous l'avons indiqué précédemment. 

366. Problème III. — Connaissant le temps moyen d'un lieu, 
calculer le temps sidéral correspondant. 

On sait que : 

T5g = Tmg-+-^,;,. 

Pour obtenir iR^, on calculera d'abord Tmp = Tmg 4- G, puis, 
entrant dans la Connaissance des Temps, on cherchera dans la 
colonne intitulée : Temps sidéral à midi moyen, l'élément JR.^^ 
au midi moyen qui a la date de Tmp. On aura ensuite 

Mm = iR//io-f- correct. T. VI pour Tmp ;. 
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M.m allant en croissant avec Tmp, cette correction sera du reste tou- 
jours positive. 

367. Remarque. — Dans le cas particulier où Tmg = o, on voit 

que : 

Tsg = ^R,„. 

Or, si la date de Tnig est /?, on a : 

le n, Tmp = G 
si G est Ouest, et : • 

le (n — i), Tmp = 2f — G 

si G est Est puisque Tmg = o** le n est égal à Tmg = 24** le {n — i). 
On a donc : 

le n^M,n = iR/n, lôAi -t- Correct. T. VI pour G 

si G est Ouest, et : 

le {n — 1), jR,«= if{,„.Ie(/i — i) -h Correct. T. VI pour (24*'-- G) 

si G est Est. 

368. Problème IV. — Connaissant le temps vrai, trouver le 
temps moyen. 

On sait que 

Tmg = Tvg4-E,. 

Il suffit donc de calculer E», par interpolation pour l'heure de 
Paris Tvp = Tvg H- G. 

369. Problème V. — Connaissant le temps sidéral, trouver le 
temps moyen. 

On sait que : 

Tsg = Tmg 4- .R,„. 

On en déduit 

Tmg = Tsg-.R,;„ 

.^m étant l'ascension droite moyenne calculée pour l'heure Tsg, ou, 
ce qui revient au même, pour l'heure Tsp = Tsg -h G. 

Soit ^^^^=:Tspo l'heure sidérale ou l'ascension droite moyenne 
à o** temps moyen de Paris, pour la date astronomique considérée : 
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depuis midi moyen jusqu'à Pheure Tinp qui correspond à l'heure 
sidérale Tsp, il s'est écoulé un nombre d'heures sidérales : 

Is = Tsp — Tspo, 

el, comme la Table V donne la variation de JR,m pour un nombre 
quelconque d'heures, minutes et secondes de temps sidéral, on a : 

Mm= ^m^-h Correcr. Table V pour J,. 

JRm allant en croissant avec le temps sidéral, cette correction est 
to u j o u rs po si ti V e . 

370. Remarque, — Pour éviter toute erreur de date, il sera bon 
de calculer la valeur approchée de Tvp au moyen de la relation 
Tvp =. Tvg -j- G, ce qui est facile, car Tvg est toujours connu au 
moins approximativement. 

371. Problème VI. — Connaissant le temps moyen, calculer 
r angle horaire d'une étoile. 

On sait que : 

Tsg = Tmg -h m,n = Tag -+- J^a- 

On en déduit : 

Tag = Tmg-+-iR,„-iR«. 

Gomme JKa varie très lentement, pour les étoiles, on prendra cet 
élément à vue dans la Connaissance des Temps, c'est-à-dire sans 
faire d'interpolation. Quant à A,«, cet élément étant donné dans la 
Connaissance des Temps en fonction de Tmp, il sera nécessaire de 
commencer par calculer Tmp à l'aide de la relation 

Tmp = Tmg -h G. 

372. Problème VII. — Connaissant le temps moyen, trouver 
V angle horaire de la Lune, 

On sait que l'on a : 

Tsg = Tmg -hiîl,„= TCg -H ^C. 

On en déduit-; 

TCg = Tmg-hiR,„-iRC, 

iR/M et iflC se calculant aisément par interpolation à l'aide du Tmp 
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obtenu au moyen de la relation 

Tnip = Tmg -+- G. 

373. Problème VIII. — Connaissant le temps vrai, trouver 
V angle horaire d^un astre. 

On sait que : 

Tsg = Tvg H- Mv = Tag -4- Ma- 

On en déduit : 

Tag = Tvg-H^»,-i\a. 

Si l'astre considéré est la Lune ou une planète, comme la Connais- 
sance des Temps donne l'ascension droite de ces astres en fonction 
du temps moyen à Paris, on commencera par calculer Tvp = Tvg -f- G, 
puis Tmp = Tvp -h E»,. On calculera ensuite M.a pour l'heure Tmp 
ainsi obtenue et iî\.„ pour l'heure Tvp. Si l'astre considéré est une 
étoile, on calculera Tvp = Tvg + G, ce qui permettra de calculer /R^, 
puis on prendra Aa à vue. 

374. Remarque, — Si l'astre considéré est la Polaire, le problème 
se simplifie. La Table I de la Connaissance des Tem.ps relative à la 
Polaire donne, en effet, .-R^ — J^a pour tous les midis vrais. La 
Table II indique ensuite la variation de cet élément pour l'heure 
vraie de Paris. On a donc : 

Tag polaire = Tvg 4- Table I -+- Table If. 

375. Problème IX. — Calculer le temps moyen local du pas- 
sage du Soleil au méridien. 

On sait que : 

Tmg = Tvg -*- Et,. 

Or, au moment du passage méridien, Tvg = o, de sorte que : 

Tmg = Et,. 

On calculera donc E», pour l'heure Tvp = o** -h G, si G est Ouest 
ou pour l'heure Tvp = 24** — G, si G est Est. 

376. Problème X. — Calculer le temps moyen local du pas- 
sage d'une étoile du méridien. 
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On sait que Ton a : 

Tsg = Tag -^Ma^ Tmg -*- JR„,. 

Or, au moment du passage, on a Tag = o. Donc : 

Tsg =Ma = Tmg + M„„ 
et, par suite : 



Tmg = Ma—JR 



ni' 



Il suffit donc de calculer JR„i pour l'heure Tsg = JRa, problème 
que nous savons résoudre (369). 

377. Problème XI. — Calculer le temps moyen local du pas- 
sage de la Lune au méridien. 

Première méthode. — On sait que : 

Tsg = Tmg + JR„^ = T(Cg + ^RC- 

On en déduit : 

Tmg = TCg -H -lie - ^^n. 

ou, puisque au moment du passage TCg= o : 

Tmg = .i\C — 4^m. 

Or, la Connaissance des Temps donne l'élément iRC — JK,n 
pour l'instant du passage de la Lune à chacun des 24 méridiens dans 
la colonne intitulée Temps moyen local du passage. 

On prendra donc l'élément iîlC — j^m pour le passage au méri- 
dien Go qui précède G; G| étant le méridien qui suit G, on calculera 
la variation de ^^C — J^m pour un changement de longitude égal 
à G| — Go et l'on en déduira la variation pour i" de longitude : on 
interpolera ensuite pour le changement en longitude G — G© exprîrac 
en minutes de temps et dixièmes. 

Dans la Connaissance des Temps^ les longitudes des méridiens 
étant comptées de o** à 24** vers l'ouest, si l'on a une longitude Est, on 
aura soin de la transformer au préalable en longitude Ouest en la 
retranchant de 24 heures. 

Deuxième méthode. — La méthode précédente a l'inconvénient 
de ne pouvoir être appliquée au moment de la nouvelle Lune, la Con- 
naissance des Temps ne donnant alors les éléments iRC et DC 
qu'en fonction du temps moyen de Paris. 
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Or, la Connaissance des Temps contient, pages 58 et suivantes, 
■ l'heure Tmp du passage de la Lune au méridien de Paris pour chaque 
jour de l'année. Il peut alors se présenter deux cas : 

I** La longitude de l^ observateur est Ouest. — La longitude étant 
Ouest, il en résulte que la Lune passera au méridien de Paris avant 
de passer au méridien de l'observateur. Soient donc Tmpo l'heure du 
passage à I^aris le jour considéré, et Tmp^ l'heure du passage le len- 
demain : la Ijune ayant, entre les deux passages, parcouru 24 heures 
de longitude, la diflerence Tmp« — Tmpo représente la \ariation de 
Y heure locale du passage pour 24 heures de changement en longitude. 

Il en résulte que, pour i heure de changement en longitude, 

l'heure locale du passage varie de Ll__^ zl ^x que, pour une lon- 

erltude de G heures, cette variation est de — — — x G . On a donc : 

II 111 rr Tmpi — Tmpo ^ 
Heure moyenne JocaJe du passage = Tmpo H ^ *— x G. 

2" La longitude de l* observateur est Est. — Dans ce cas, la Lune 

passant au méridien G avant de passer à Paris, si l'on désigne par 

Tmpo l'heure du passage à Paris le jour considéré, et par Tmp, l'heure 

du passage de la veille, en raisonnant comme nous venons de le faire, 

on trouve aisément que : 

II III T Tmpi — Tmpo ^ 
Heure moyenne locale du passage = impj — — x G. 

Cette méthode, un peu moins précise que la précédente, s'applique 
dans tous les cas : ce sera donc celle-là que nous adopterons. Du 
reste, la diflerence entre les résultats fournis par les deux méthodes 
est insignifiante dans la pratique. 

378. Problème XII. — Calculer le temps moyen local du pas- 
sage d'une planète au méridien. 

On sait que l'on a : 

Tsg = Tnig -h JR,n = Tag -h Ma- 

Or, au moment du passage méridien Tag = o, de sorte (jue : 

Tmg = Ma — M,n. 

La Connaissance des Temps donne l'élément J^a — ^m pour 
les planètes Mercure, Vénus, Mars, Jupiter et Saturne, au moment de 

C. iG 
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leur passage au méridien supérieur de Paris, sous le nom de heure du 
passage; elle indique de plus la variation de cet élément pour i heure 
de longitude. 

Pour obtenir l'heure moyenne du passage au méridien G, on prendra 
donc l'heure du passage à Paris pour la date astronomique du lieu, et 
on la combinera avec la correction relative à la longitude exprimée 
en heures. 

Cette correction sera additive si, les heures des passages allant en 
croissant, la longitude est Ouest, et soustractlve si la longitude est 
Est. 

Cette correction sera soustractive si, les heures des passages allant 
en diminuant, la longitude est Ouest, et additive si la longitude est 
Est. 



II. - DÉTERMINATION DES COORDONNÉES GÉOGRAPHIQUES. 



379. L'application la plus importante de rAstronomie est l'utilisa- 
tion des astres pour la détermination des coordonnées géographiques. 

Nous allons voir, en effet, que, si l'on a une hauteur d'astre, un 
chronomètre donnant l'heure Tmp correspondante et la Connais- 
sance des Temps, on peut déterminer la latitude et la longitude du lieu 
d'observation à un instant quelconque. 

Cette détermination est basée sur la résolution du triangle de posi- 
tion, c'est-à-dire du triangle PZA {Jig, i3o), formé sur la sphère 



Fig. i3o. 




céleste par le zénith Z de l'observateur, le pôle élevé P et l'astre A. 
Les trois côtés de ce triangle sont : 

PZ = 90 — L, c'est-à-dire la colatitude du lieu, toujours moindre 
que 90°. 

PA = A = 900 zt. D, distance polaire de l'astre, cet élément étant, 
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comme on le sait, plus petit ou plus grand que go'*, selon que L et D 
sont de même nom ou de noms contraires. 

ZA == 90° — H = N, distance zénithale vraie ou complément de la 
hauteur vraie de l'astre. 

Les trois angles sont : 

Z, c'est-à-dire l'azimut de l'astre qui se compte sur l'horizon de 
o*> à 1 80° vers l'est ou Touest, à partir du point cardinal de même 
nom que la latitude. 

P, angle au pôle, compté de o** à 1 2** à partir du méridien supérieur. 
On sait qu'il est égal à l'angle horaire quand l'astre est dans l'ouest, 
et à son complément à 24**, lorsque l'astre est dans l'est. 

A, angle à l'astre, que l'on utilise très rarement dans les calculs. 

Calcul de longitude. 

« 

380. Nous avons vu que l'observation des hauteurs méridiennes 
permettait d'obtenir aisément la latitude d'un lieu. 

Supposons donc la latitude de l'observateur connue, au moins 
approximativement, et, à une heure Tmp donnée par le chronomètre, 
prenons une hauteur d'astre H^. A l'aide de l'heure Tmp et de la 
Connaissance des Temps nous pourrons calculer A, J^a et^^ et par 

Fig. i3i. 




suite le triangle de position PZxA {Jig» i3i) sera déterminé, puisque 
nous connaîtrons : 

PZ = 90°— L. PA = A, ZA = 90"— H^. 

Nous pourrons donc obtenir l'angle P en écrivant que : 

cosZA = cosPZ^cosPA-h sin PZ sinPA cosZPA, 

c'est-à-dire : 

sinH(,= sinLcosÀ -H sin A cosL cosP. 
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Il en résulte que : 

cosP = 



sin H|, — sin Lcos A 



sin A cosL 

Pour rendre cette expression calculable par logarithmes, retran- 
chons ses deux membres de l'unité. Il vient : 

-- . .P sinHt, — sinLcosA 

I — cos P = 2Sin*- =1 . = • 

•i. sin A cos L 

Ou encore, en posant H», H- L -{- A= a S : 

. P , /cosS&in(S — H^) 

siii - = 1/ r— j • 

2 y sin A cos L 

Nous n'avons pas mis le signe zh devant le radical, parce que P 

P . . . P 

étant plus petit que 12'% — est moindre que 6'*, de sorte que sin- est 

toujours positif. 

Cette formule est celle de Borda : elle permet de calculer l'angle 
au pôle P en fonction de H»,, L et A. Connaissant P on en déduit : 

Tag = P, si l'astre est dans l'ouest, 

Tag = 24"^ — P, si i'astre est dans l'est. 

Enfin, connaissant Tag, on a : 

Tag -h Ma — Tmg ■+■ Mm, 
et, par suite, 

Tmg = Tag-»-.î\a-.î\„,. 

Tmg étant alors connu, comme le chronomètre donne Tmp, de la 

relation algébrique : 

Tmp = Tmg -h G 
on déduira : 

G = Tmp — Tmg, 

la longitude ainsi obtenue étant E ou O, selon que Tmp sera plus 
petit ou plus grand que Tmg. 

381. Remarque I. — Il est facile de voir que la quantité placée 
sous le radical est toujours positive, c'est-à-dire que la formule de 
Borda donne pour l'angle P une valeur réelle. 

En effet, A et L étant des éléments l'un moindre que 180°, l'autre 
moindre que 90°, sinAetcosL sont toujours positifs. 

Cos S est aussi toujours positif, car le triangle PZA donne : 

PA<PZ-4-ZA, 
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c'est-à-dire : 

A < 90^' — L -4- 90° — Hc,. 

ou encore : 

.?.S = L-t-Ht,-4- A<i8o^ 

et, par sulle, 

S < 90". 

Enfin, sin(S — H,,) est aussi toujours positif, car le triangle PZA 

PZ<PA-hAZ, 

90°— L< A-+-90°— H»,, 



donne également : 
c'est-à-dire : 



ou encore : 



et, par suite, 



2(S — H) = A-hL — H„>o, 



S — H^>o. 



Comme S — H,, est aussi certainement <[ i8o°, il en résulte bien 
que sin(S — H»,) est toujours positif. 

Tous les termes qui .figurent sous le radical étant positifs, ce radical 
est donc réel. 

382. Remarque II, — Le calcul de l'angle P est appelé fréquem- 
ment un calcul d'heure parce qu'il permet de déterminer l'angle 
horaire astronomique d'un astre dont on observe la hauteur. 

383. Circonstances favorables au calcul de longitude {ou 
au calcul d'heure), — Les circonstances favorables au calcul de 
longitude sont évidemment celles où une erreur sur les données 
influe le moins possible sur la valeur de P. La formule de Borda 
renfermant les éléments L, H^ et A, examinons successivement les 
influences des erreurs commises sur chacun d'eux. 

384. Erreur sur la latitude, — Considérons la sphère céleste 
et soient T le centre de la Terre {^fig» i32), Z le zénith vrai. Pie 
pôle élevé, A l'astre et QQ' i'équateur. 

Si nous supposons que la latitude qui figure dans la formule de 
Borda soit trop faible de /', il est clair que le zénith erroné Z' se 
trouvera au point d'intersection du parallèle a^, dont la latitude est L — / 
et du petit cercle décrit de A comme pôle, avec AZ = N = 90** — H,, 
pour rayon sphérique. 

L'erreur commise sur P est donc l'angle ZPZ' qui est mesuré sur 
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réqiialeur par Parc zz' et que nous désignerons par/?. On a par con- 
séquent, dans le cas de la figure : 

/) = — zz', 
puisque ZPA est plus grand que Z'PA. Pour calculer zz' menons 

Fig. iSs. 




le parallèle ZD : les arcs zz' et ZD étant semblables, on sait que l'on 
peut écrire : 



zz = ZD sec^Z = 



cosL 



Or, le triangle ZDZ' étant très petit, peut être considéré comme 

plan et donne : 

ZD = DZ'cotDZZ', 

c'est-à-dire, puisque DZ'= — /et DZZ'= Z ; 

ZD = — /cotZ. 

On a donc finalement : 

/cotZ 

P = F"» 

cosL 

résultat que nous trouverions également en supposant que l'on ait 
commis une erreur 4- / sur la latitude. 

Cette relation est donc générale et montre que, pour un lieu de 
latitude donnée L, l'erreur p sur l'angle au pôle, provenant d'une 
erreur dz / sur la latitude, sera minima en même temps que cotZ, 
c'est-à-dire quand Z sera le plus voisin possible de 90®. 

Une latitude inexacte influera donc d'autant moins sur le calcul de 
longitude que l'astre sera plus voisin du premier vertical. 

Si l'astre passait au premier vertical au moment de l'observation, on 

aurait, quel que soit / : 

p = o. 
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Donc, en observant un astre qui passe au premier vertical, une 
erreur sur la latitude est sans influence sur le calcul de l'angle au 
pôle P, et, par suite, sur la détermination de la longitude. 

385. Remarque, — La Table III de Perrin, que nous expliquerons 
en détail dans le Cours de Navigatioriy donne, toute calculée, la 
valeur de l'expression : 



de sorte que l'on a : 



cotZ 

P = — r» 
ces L 

p = p'x l. 



cotZ 



L'expression /?'= p s'appelle le coej/îcient Pagel : il repré- 
sente la variation de l'angle au pôle pour -h l'de variation de la lati- 
tude. Cet élément est aussi donné par la Table XXXIII deFriocourt. 

386. Erreur sur la hauteur, — Supposons maintenant que l'on 
ait pris une hauteur trop forte de h minutes et soient encore P le pôle 
élevé {fig' i33), QQ' l'équateur, Z le zénith exact et A la position 
de l'astre. 

Il est clair que nous obtiendrons la position erronée Z' du zénith 




en traçant de A comme pôle, avec un rayon sphérique AD égal à 
[90® — (H,,-f- A)], un petit arc de cercle jusqu'à sa rencontre en Z' 
avec le parallèle de latitude L. L'erreur/? commise sur l'angle au pôle 
est donc, dans le cas de la figure : 






Or les arcs zz[ et ZZ' étant semblables, 



zz = 



cosL 
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et comme dans le petit triangle ZZ'D, que l'on peut considérer comme 
plan, on a : 

ZD = ZZ'cos(Z — 9o°) = ZZ'cos(90° — Z; = ZZ'sinZ, 
il en résulte que : 



ZZ'= -±, 

sinZ 

et, par suite, 

- — ^ 
sinZcosL 

relation que nous aurons trouvée également en supposant une erreur 
— h sur Ht,. 

Cette relation est donc générale et montre que, pour un lieu de 
latitude donnée L, une erreur sur H,, influera d'autant moins sur P 
que sinZ sera plus grand, c'est-à-dire que Z sera plus voisin de 90**. 

Donc Terreur commise sur H„ aura une influence minima sur le 
calcul de P, quand l'astre sera le plus voisin possible du premier 
vertical. 

Si l'astre passait au premier vertical au moment de l'observation, 
l'erreur aurait pour expression : 

— h 
P r • 

387. Erreur sur la distance polaire, — Supposons, pour fixer 
les idées, que l'on ait pris une distance polaire trop forte de 5 minutes, 

Fig. ^^. 




et soient P le pôle élevé (fig. i^i), QQ' l'équateur, Zle zénith exact 
et A l'astre. 

Par suite de Terreur S, la position erronée A' de l'astre se trouvera 
à l'intersection des petits cercles décrits de Z et P comme pôles, avec 
des rayons égaux respectivement à yo° — H.^ et à A 4- S, de sorte* que 
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l'on a, dans le cas de la figure : 

p = — aa'. 

Or, les arcs au' et AD étant semblables : 

aa = AU sec a A = = ; » 

cosaA cosigo" — A) 

c'est-à-dire : 

— AD 

^ sin A 

De plus, le triangle ADA' étant très petit, peut être considéré 
comme rectiligne et plan, et donne : 

AD = DA'cotDAA', 
c'est-à-dire : 

AD = col A. 
On a donc : 

— 8 cot A 
^ sin A 

expression qui nous montre que l'erreur p provenant de l'erreur 8 
sera minima, pour un. astre donné, lorsque l'angle à l'astre sera 
minimum, c'est-à-dire lorsque A sera le plus vo'sin possible de 90°. 
Mais, si l'on remarque que : 

sin A sin Z 
cosL ~~ sin A 

on voit que, pour un même lieu et un même astre, Z et A atteignent 
en même temps leurs valeurs maxima et minima. 

Il en résulte que A sera le plus voisin possible de ()o'* quand Tastre 
sera le plus voisin possible du premier vertical. 



Calcul de latitude. 

388. Supposons que, nous trouvant dans un lieu de longitude 
connue G mais de latitude inconnue L, nous observions un astre 
quelconque à une heure Tmp de Paris, donnée par un chronomètre. 
A l'aide de l'heure Tmp nous pourrons calculer les éléments : 

A, M,ni '^at 

et, par suite, nous aurons : 

Tmp -f- iR,„ = Tap -f- JRa^ 



25o CHAPITRE VII. — PRÉVISION DES U0UVEIIENT8 CÉLESTES. 

d'où : 

Tap = Tmp -h M„i — Ma- 

Tap étant connu, on en déduira : 

Tag = Tap — G, 

de sorte que l'on pourra poser : 

P = Tag, 

si Tastre a été observé dans l'ouest et : 

P = 24»*-Tag, 

si l'astre a été observé dans l'est. 

Ceci posé, soit PZA (fig. i35) le triangle de position. Dans ce 

Fig. i35. 




triangle, nous connaissons maintenant : 

P, PA = A, ZA = 9o — H»,. 

Ce triangle est donc déterminé, et l'on a la relation : 

sinH^= sinL cosA -h sin A cosL cosP, 

où la seule inconnue est L. 

Pour calculer L, nous remarquerons que l'on peut écrire : 

sinHt,= cosA(sinL -h tangA cosP cosL), 

de sorte que, si l'on pose : 

(i) tang(p = tangA cosP, 

la relation précédente devient, toutes réductions faites : 

. ., cosA sin(I-. -+- o) 
sinH|,= ^^ -^ . 

coso 
On en déduit : 

(a) sin(L -+-©)= ^• 

y étant connu par la relation (i), L -+- «p sera obtenu aisément à 
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Taicle des Tables. D'ailleurs, comme L 4- » est donné par son sinus, 
on trouvera pour cet arc deux valeurs supplémentaires, mais comme 
on connaît toujours approximativement L, il sera facile de voir 
quelle est celle de ces deux valeurs qu'il faut choisir. 

389. Remarque. — Au lieu de mettre cosA en facteur dans la 

relation : 

sin Hp = sin L ces A + sin A ces L cos P, 

on aurait pu mettre sinAcosP et écrire : 

... . ^ /sin L cos A \ 

sinHt, = sin AcosP ( -i — : =r-4-cosL), 

\ SinAcosP / 

c'est-à-dire : 

sin Hi, = sin A cos P ( : =r -h cos L ), 

VtangAcosP / 

de sorte qu'ayant posé : 

tango =. tang A cos P, 

on aurait eu, toutes réductions faites : 

. ,, sin A cosP sin(L -h c&) 

sinH^= : ^^ *—' 

sincp 

Il en résulte que : 

/ /N • /f X sinHt^sin© 

(2) sin(L 4- o) = -^— ^* 

' ^ '^SinAcosP 

On trouve ainsi une expression de sin(L-hcp) diiférente de celle 
que nous avons trouvée plus haut, mais il est facile de voir que les 
formules (2) et (2') se déduisent l'une de l'autre. 

Puisque nous avons posé, en effet : 

T* sin© 
tans'œ = tan£^ A cos P = i- » 

• cos CD 

t 
il en résulte que : 

sincp = tangA cosP coscp, 

de sorte que, si l'on remplace sincp par cette expression dans la 
relation (2'), il vient : 

. ,_ , sinH„ tancA cosP coso sinH^^coso 

sin(L-Hcp)= Î^-T-^ 5 '- = ^4— ^. 

^ SinAcosP cos A 

Les formules (2) et (2') sont donc, au fond, identiques. 

390. Circonstances favorables au calcul de latitude, — Les 
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circonstances sont évidemment favorables au calcul de latitude 
lorsque les erreurs commises sur les données influent le moins pos- 
sible sur le résultat. Les données étant ici P, H^, et A, nous allons 
examiner successivement les influences des erreurs commises sur 
chacun de ces éléments. 

391 . Erreur sur U angle au pôle, — Supposons que H^ et A soient 
exacts, mais que P soit erroné. L'erreur p étant mesurée par l'arc 
d'équateur zz' {Jig. i3()), on aura dans le cas de la figure : 

P = — ^^\ 

puisque 5PA est plus grand que s'PA. Calculons donc zz' , 
Les arcs zz' et ZD étant semblables, on a : 

zz = ZD secsZ = 



cosL 
et, par suite : 

, — ZD 

p= — zz = r-* 

^ cosL 

Or, le triangle ZDZ' étant très petit, peut être considéré comme 

Fi g. i36 




rectiligne et, comme il est rectangle en 13, on a 

ZD = Z'DcotDZZ', 
et puisque : 

Z'D= — /, DZZ'=:Z, 

il en résulte que : 

ZD = — /cotZ, 

et, par suite, 

/coiZ 

cos L 
On en déduit : 

. cosL 

l =^ p — „ = p cosL tancZ. 
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Cette relation nous montre que, pour un lieu de latitude donnée L, 
une erreur sur l'angle au pôle influera d'autant moins que tangZsera 
plus petite, c'est-à-dire que Z sera plus voisin de o" ou de i8o°. 

Donc une erreur sur P sera d'autant moins à craindre, pour un 
calcul de latitude, que l'astre sera plus voisin du méridien. 

Si l'on observe au moment du passage, tangZ étant égale à zéro, 

on aura : 

/ = o. 

On voit donc que, si l'on observe un passage méridien, une erreur 
((uelconque sur P sera sans influence sur la détermination de L. 

Il sera, par suite, particulièrement avantageux, pour obtenir la 
latitude, d'observer des passages méridiens ou, à défaut, des circum- 
méridiennes ou la polaire. Nous étudierons ces divers cas particuliers 
dans le Cours de Navigation. 

392. Erreur sur la hauteur. — Supposons maintenant que A 
et P soient exacts, mais que H„ soit erronée de h en plus. 

Considérons la sphère céleste et soient P {Jig- i3^) le pôle élevé, 

Fig. 137. 




\ l'astre et Z le zénith vrai. De A comme pôle, avec AD^yo — (H», -f- h) 
comme rayon sphérique, décrivons un petit arc de cercle et soit TJ le 
point d'intersection de ce cercle avec PZ : 2! est donc le zénith erroné 
par suite de l'erreur h et ZZ' représente l'erreur sur L. Dans le cas 
de la figure, on voit que : 



Or, le triangle ZZ'D donne : 

ZD = ZZ'cosZ, 

h = /cosZ. 



c'est-à-dire : 
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On en déduit : 

i- '' 

cosZ 

relation qui nous montre que, pour une erreur h commise sur la 
hauteur, l'erreur / sur la latitude sera d'autant moins forte que cosZ 
sera plus petit, c'est-à-dire que Z sera plus voisin de o'* ou de i8o". 
L'influence de l'erreur h est, par suite, minima au moment du 
passage méridien. A ce moment, cosZ étant égal à i, on a : 

c'est-à-dire que l'erreur sur H^ se reporte intégralement sur L. 

393. Erreur sur la distance polaire. — Supposons enfin que la 
hauteur H^ soit exacte, mais que la distance polaire A soit erronée 
de 8 minutes. Soient Z (Jig' i38) le zénith vrai, A la position exacte 

Fig. i38. 




de l'astre et P le pôle élevé. Si nous supposons, pour fixer les idées, 
que l'erreur sur A soit négative, il est clair que le pôle erroné P' sera 
le point d'intersection du méridien ZP et du cercle décrit de A 
comme pôle avec AD == A — S comme rayon sphérique. 

L'erreur sur la latitude est donc représentée par PP' et l'on 
voit que, dans le cas de la figure, cette erreur est positive. Or, le 
triangle PDP' étant très petit et rectangle en D, peut être considéré 
comme rectiligne et donne : 

DP = PP'cosP. 
Mais, puisque : 

DP = -a, PP' = -h/, 

il en résulte que : 

— = /cosP, 
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de sorte que, finalemenl, 






cosP 



Cette relation nous montre que, pour une erreur 5 commise sur la 
distance polaire, l'erreur / sera minima lorsque cosP sera maximum, 
c'est-à-dire lorsque P sera égal à o'* ou à 12**. L'influence de l'erreur 8 
est donc minima au moment du passage méridien. A cet instant 
on a : 

ce qui montre que l'erreur sur A se reporte intégralement surL, mais 
avec un signe contraire. 

' 394. Remarque. — De tout ce que nous avons vu dans ce dernier 
Paragraphe, il résulte que : 

Pour obtenir une bonne longitude on doit observer, autant 
que possible, dans le voisinage du premier vertical; pour obtenir 
une bonne latitude il faut, au contraire, observer dans le voisi- 
nage du méridien. 
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ERRATA DU TOME I. 



Pane*. 


Lignes. 


Au lieu de 


Lises 


4 


19 


Z' 


z' 


i6 


dernière 


n' 
w = — 


n' 

X— — 

n 


35 


i3 


acoK 


aiùk 


36 


22 


objectif 


objet 


39 


2 


voit 


voie 


39 


27 


w'Ar' 


uA-' 
iù'k' 


46 


25 


ZOZ' 


ZHZ' 


48 


2 et 4 


cavités 


calottes 


52 


»9 


Rsini- 


Rsini' 


58 


6 


pendulcs 


horloges 


58 


7 


balancier 


pendule 


70 


33 


hypothèse 


conclusion 


7' 


3 


Tff 


To 


81 


3o 


dit 


cru 


87 


18 


au-dessous 


au-dessus 


89 


8 


la question 


cette question 


106 


4 


ont convenu 


sont convenus 


•»4 


11 


niveau d'eau 


niveau à bulle d'air 


.34 


23 


avaient convenu 


étaient convenus 


.37 


22 


Y 


X 


i',3 


21 


aux rayons 


aux carrés des rayons 


.43 


>4 


angulaire est 


angulaire du Soleil est 


i5o 


5 


ainsi 


aussi 


i5q 


10 


H' S' 


H' s; 


16) 


16 et 20 


inclinéi confondu 


inclinée, confondue 


166 


27 


inférieur 


supérieur 


167 


«9 


unité 


unité, en ajoutant le mot matin. 


168 


29 


15"* le n 


ifi*» le n 


•74 


fig' 97 


» 


E' à gauche, £ ii droite 


»77 


20 


brumairei nivôse 


brumaire, frimaire, nivôse, 


189 


II 


QL 


GK 


190 


6 


astre à équinoxe 


astre à la longitude de Téquinoxe 


190 


i3 


48- 


43- 


190 


18 


à la même étoile ou à 


à la longitude de la même étoile ou de 


Q06 


2 


La Lune 


La Terre 


207 


11 


la 


sa 


311 


24 


la Lune 


la Terre 


3l3 


29 


29... 4i 


4i ... 29 


242 


20 


effacer les mots : à 


un instant quelconque. 


248 


18 


p- 


P = 



N.-B. — Il est essentiel que le lecteur efTectue toutes les corrections précédentes. 
C0N8TAN, J (p. 265). 
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